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Le plus gros satellite de Saturne, Titan, voit son atmosphe`re dense en azote bom-
barde´e par les ions e´nerge´tiques de la magne´tosphe`re, en raison de l’absence de champ
magne´tique intrinse`que significatif. Des re´actions d’e´change de charge entre les neutres
froids de l’exosphe`re (plus haute re´gion atmosphe´rique) et ces ions e´nerge´tiques cre´ent
alors des atomes e´nerge´tiques neutres (ENAs). L’instrument INCA (Ion and Neutral Ca-
mera), l’un des trois instruments de l’expe´rience MIMI (Magnetosphere Imaging Instru-
ment) a` bord de la sonde Cassini en orbite autour de Saturne, permet d’imager ces neutres
comme des photons et de mesurer leur flux, et fournit ainsi un diagnostic pre´cieux de l’in-
teraction entre Titan et la magne´tosphe`re kronienne.
Notre travail de the`se a consiste´, en premier lieu, a` mode´liser l’exosphe`re de Titan,
en conside´rant a` la fois des profils thermiques et non thermiques. Un mode`le de calcul de
flux d’ENAs a e´te´, en second lieu, de´veloppe´, compare´ aux observations, et enrichi par
une e´tude des processus d’absorption des ENAs. Nous avons ensuite re´alise´ une analyse
statistique des donne´es de l’expe´rience MIMI durant les traverse´es d’orbite et survols de
Titan. Enfin, une application au satellite de glace Rhe´a a permis de fournir des conditions




The largest satellite of Saturn, Titan, has a nitrogen-rich atmosphere directly bombar-
ded by magnetospheric energetic ions, due to its lack of a significant intrinsic magnetic
field. Charge-exchange collisions between the cold neutrals of its exosphere (the upper
part of the atmosphere) and the energetic ions from Saturn’s magnetosphere produce
then energetic neutral atoms (ENAs). The Ion and Neutral Camera (INCA), one of the
three sensors that comprise the Magnetosphere Imaging Instrument (MIMI) on the Cas-
sini spacecraft orbiting around Saturn, images these neutrals like photons, measures their
fluxes and provides a powerful diagnostic of the interaction between Titan and the kronian
magnetosphere.
Our work during this PhD thesis was first to model the Titan exosphere, with both
thermal and non thermal profiles. An ENA flux calculation model was then developed,
compared to observations and completed with a study of the ENA absorption mechanisms.
We have also performed a statistical analysis of the MIMI data during the Titan flybys
and orbit crossings. Finally, an application on the icy satellite Rhea allowed to infer upper
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La sonde Cassini-Huygens, lance´e en 1997 et mise en orbite autour de Saturne le
1er juillet 2004, a pour objectif l’e´tude globale du syste`me saturnien. Dans la ligne´e des
sondes Pioneer et Voyager, cette mission est de´die´e a` l’analyse de la plane`te Saturne, de sa
magne´tosphe`re, de ses anneaux ainsi que de ses nombreuses lunes. Un inte´reˆt particulier
est porte´ sur le plus gros satellite du syste`me kronien, le second du syste`me solaire par
sa taille, Titan. La sonde Huygens est ainsi descendue dans l’atmosphe`re de Titan, le 14
janvier 2005, avant de se poser sur sa surface. Les donne´es alors acquises ont grandement
ame´liore´ notre connaissance de l’atmosphe`re basse et de la surface de cette lune.
Titan posse`de une atmosphe`re extreˆmement dense, mais est de´nue´ de champ magne´tique
intrinse`que (il n’est en tout cas pas de´tectable). Il en re´sulte une interaction forte, de
manie`re analogue aux cas de Mars ou Ve´nus, entre l’atmosphe`re et l’environnement
constitue´ d’un plasma de la magne´tosphe`re ou du vent solaire, selon que Titan se trouve
a` l’inte´rieur ou a` l’exte´rieur de la magne´tosphe`re kronienne. Parmi les diffe´rents aspects
de cette interaction, nous nous concentrerons, au cours de cette the`se, sur l’interaction
entre la haute atmosphe`re (ou exosphe`re) de Titan et la magne´tosphe`re de Saturne.
L’atmosphe`re de ce satellite est bombarde´e par les ions e´nerge´tiques du plasma magne´t-
osphe´rique, produisant ainsi, par des re´actions d’e´change de charge, des atomes e´nerge´tiques
neutres (ou ENAs). Ces particules neutres, compte-tenu de leur e´nergie et donc de leur
trajectoire rectiligne, peuvent eˆtre image´s comme des photons par un de´tecteur d’ENAs.
L’expe´rience MIMI (Magnetosphere Imaging Instrument), a` bord de la mission Cassini,
est constitue´e de trois instruments de´die´s a` l’e´tude des populations e´nerge´tiques (pour des
e´nergies au-dela` du keV) : LEMMS (Low Energy Magnetospheric Measurements System),
CHEMS (Charge Energy Mass Spectrometer) et INCA (Ion and Neutral Camera). Les
deux premiers effectuent des mesures locales du plasma, tandis que le troisie`me image, a`
distance, les ions ou les atomes e´nerge´tiques neutres.
Nous utiliserons ainsi l’imagerie en ENAs, avec l’instrument INCA, comme un outil
fournissant un diagnostic pre´cieux de l’interaction entre Titan et la magne´tosphe`re de
Saturne. Ces donne´es permettent en effet de donner de nombreuses informations sur les
neutres froids de l’atmosphe`re de Titan, ainsi que sur les populations d’ions e´nerge´tiques
parents de ses ENAs.
Cette the`se s’articule en cinq parties principales. La premie`re pre´sente le contexte de
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notre e´tude, en de´taillant l’environnement de Titan (neutre et ionique), en expliquant les
principes et inte´reˆts essentiels de l’imagerie en ENAs, puis en de´crivant la mission Cassini
et les instruments a` son bord dont nous avons utilise´ les donne´es, et enfin en e´voquant le
travail re´alise´ avant l’arrive´e de la sonde sur cette meˆme the´matique au sein du CESR.
La seconde partie est de´die´e a` l’e´tude et a` la mode´lisation de l’exosphe`re de Titan.
Il est en effet essentiel, avant d’e´tudier l’imagerie des ENAs produits a` partir des colli-
sions avec les neutres exosphe´riques, d’avoir des profils en densite´s de ces espe`ces neutres
(d’autant plus qu’aucun autre instrument a` bord de Cassini ne peut mesurer les densite´s
exosphe´riques a` haute altitude). Nous utilisons une approche en deux e´tapes : la premie`re
consiste en une mode´lisation des profils thermiques ; la seconde est une mode´lisation non
thermique de l’exosphe`re puisque la sonde Cassini a observe´ de tels profils non thermiques
dans la basse exosphe`re.
Ensuite, nous de´veloppons un mode`le de calcul de flux d’ENAs - a` une puis deux di-
mensions - pour comprendre les re´sultats de l’instrument INCA lors du premier survol de
Titan Ta (le 26 octobre 2004). La comparaison avec les donne´es en ENAs nous ame`ne a
e´tudier la dynamique des ENAs dans l’atmosphe`re de Titan et les divers processus d’ab-
sorption susceptibles de concerner ces particules e´nerge´tiques. Divers aspects de l’imagerie
en ENAs sont par ailleurs aborde´s, afin de mieux comprendre les re´sultats obtenus par
INCA.
La partie suivante est de´die´e a` l’analyse des donne´es de l’expe´rience MIMI. Le survol T5
est tout d’abord l’objet d’une analyse spe´cifique, permettant de mettre en e´vidence un cer-
tain nombre de caracte´ristiques de l’interaction entre Titan et le plasma magne´tosphe´rique.
Puis une analyse statistique des donne´es en ions e´nerge´tiques de l’instrument LEMMS est
effectue´e (sur l’ensemble des traverse´es de l’orbite de Titan), amenant a` une meilleure
connaissance de l’environnement plasma du satellite. Enfin, nous e´tudions, la` encore de
manie`re statistique, les images en ENAs lors des survols de Titan. Cette e´tude enrichit
la` encore notre compre´hension de l’interaction entre cette lune de Saturne et le plasma
environnant.
La dernie`re partie est consacre´e a` une application de notre mode`le de calcul de flux
d’ENAs au cas du satellite de glace Rhe´a. L’imagerie en ENAs, combine´e a` nos simulations,
permettent en effet d’apporter un e´le´ment de re´ponse important a` la question : Rhe´a a-t-il
une exosphe`re ?
Premie`re partie




Cette premie`re partie va nous permettre d’introduire le contexte de la the`se, tant sur
le plan de la connaissance scientifique que sur le plan technique.
Nous allons, en premier lieu, pre´senter le satellite Titan et son environnement tel
que nous le connaissons aujourd’hui, avec son atmosphe`re neutre - nous nous limite-
rons essentiellement a` la haute atmosphe`re, l’exosphe`re, interagissant avec le plasma
magne´tosphe´rique - mais aussi le plasma kronien a` l’orbite de Titan. Nous aborderons
e´galement la proble´matique de la mode´lisation de l’interaction entre ces environnements
neutre et ionique. Puis nous aborderons la the´matique des atomes e´nerge´tiques neutres
(ENAs) et surtout de leur imagerie, qui est une technique particulie`rement adapte´e a`
l’e´tude de cette interaction. La the`se s’inscrivant par ailleurs dans le contexte de la mis-
sion Cassini, nous en de´taillerons les principales caracte´ristiques, avec en particulier une
description succincte des instruments dont les donne´es nous serviront par la suite. Enfin,
pour comple´ter cette introduction, nous pre´senterons les principaux re´sultats obtenus sur
notre the´matique, avant l’arrive´e de la sonde Cassini, issus du travail de the`se re´alise´ par




1.1 L’environnement neutre : l’exosphe`re
1.1.1 La notion d’exosphe`re
L’exosphe`re est la couche atmosphe´rique la plus externe, parmi les diffe´rentes couches
de´finies initialement en re´fe´rence a` l’atmosphe`re terrestre. Il s’agit d’une re´gion dans
laquelle les particules ne sont soumises qu’a` de rares collisions, et donc ou` les trajectoires
ne sont de´termine´es que par l’influence gravitationnelle du corps concerne´.
Cette re´gion est la source de l’e´chappement e´ventuel de particules atmosphe´riques
vers l’espace. Sa compre´hension est donc apparue initialement a` travers la conceptuali-
sation, apparemment par J.L. Waterston dans une e´tude de 1846 jamais publie´e (Cham-
berlain 1963), puis l’analyse de l’e´chappement atmosphe´rique par Jeans (1925). Le terme
”exosphe`re” fut ensuite introduit par Spitzer (1952) pour de´signer cette re´gion spe´cifique
de l’atmosphe`re, qui est aussi appele´e ”couronne”.
Sa limite infe´rieure, appele´e ”exobase” ou ”altitude critique”, est de´finie par l’altitude
a` partir de laquelle le libre parcours moyen λ d’une particule devient supe´rieur a` sa
hauteur d’e´chelle H, ce qui traduit la rarete´ des collisions. En effet, sachant que λ = 1
nσ
,
ou` n est la densite´ locale de l’espe`ce neutre (suppose´e dominante ou unique) et σ la
section efficace de collision avec cette meˆme espe`ce, cette de´finition peut se traduire par
le fait qu’a` l’exobase (d’altitude z = zc) le milieu devient ”optiquement fin” par rapport
aux collisions. La profondeur optique verticale τ(z), qui indique le nombre statistique de
collisions que subira une particule sortant verticalement de l’atmosphe`re depuis l’altitude






Or en conside´rant, en premie`re approximation, une loi barome´trique pour les densite´s
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(ce qui est a` peu pre`s valable jusqu’a` certaines altitudes, voir 10.5.2), on en de´duit :
τ(zc) = σ ∗ n(zc) ∗H = H
λ
= 1 (1.2)
Toutefois, il est important de pre´ciser que le passage, a` l’exobase, du milieu collisionnel
au milieu non collisionnel ne s’effectue pas a` une altitude bien de´termine´e, mais au sein
d’une re´gion autour de cette exobase. On peut estimer l’e´paisseur en altitude de cette
re´gion critique par la valeur du libre parcours moyen de l’espe`ce dominante (De La Haye,
communication prive´e), soit N2 pour Titan.
Quant a` la limite exte´rieure de l’exosphe`re, elle n’existe pas dans l’absolu, e´tant donne´
que l’atmosphe`re finit par se diluer progressivement dans l’espace. Il s’agit d’une notion
plus de´licate, a` laquelle nous essayons ne´anmoins d’apporter quelques re´ponses dans la
partie 6.2.
Il est inte´ressant de noter que l’exosphe`re est la re´gion ou` orbitent la grande majo-
rite´ des satellites artificiels, que ce soit dans le cas terrestre ou pour d’autres environ-
nements. Ainsi, outre des inte´reˆts scientifiques particuliers, il est important d’avoir une
bonne connaissance de cette re´gion afin de pre´voir les contraintes applique´es aux satellites
et sondes en orbite.
1.1.2 Les enseignements des sondes Voyager et Cassini
Les premiers e´le´ments d’information sur l’atmosphe`re de Titan ont e´te´ apporte´es par
analyse spectroscopique depuis la Terre par Kuiper (1944), avec l’observation des prin-
cipales espe`ces, telles que le me´thane ou d’autres hydrocarbures (ace´tyle`ne, e´thane et
e´thyle`ne).
Mais les premie`res observations proches, hormis celles de Pioneer 11 qui n’avait que
peu d’instrumentation, ont eu lieu avec les sondes Voyager 1 et 2, respectivement en
1980 et 1981. Voyager 1 survola Titan a` une altitude d’environ 4000 km, ce qui ne lui a,
malheureusement, pas permis d’observer le sol en raison de l’atmosphe`re dense et opaque.
Mais cela a permis, par des techniques telles que l’occultation suivie d’une analyse de
l’absorption des ondes radio, ou encore l’observation en infrarouge et en ultraviolet, d’en
de´duire diverses informations sur l’atmosphe`re de Titan. L’azote, le me´thane, ainsi que
de nombreux hydrocarbures ont e´te´ de´tecte´s, tout comme l’hydroge`ne qui s’e´chappe de
l’atmosphe`re.
Des travaux d’analyse de ces donne´es, tels que ceux de Hanel et al. (1981), Broadfoot
et al. (1981), Tyler et al. (1982), Smith et al. (1982) ou encore Lindal et al. (1983),
ont fourni des densite´s d’azote mole´culaire ainsi que des tempe´ratures jusqu’a` de hautes
altitudes (jusques ∼ 1300 km). L’exobase a par ailleurs e´te´ situe´e entre 1400 km (Smith
et al. 1982) et 1595 km (Atreya 1986). A la suite de ces analyses, de nombreux travaux de
mode´lisation ont analyse´ l’atmosphe`re neutre de Titan. Les principaux sont ceux de Yung
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et al. (1984), Keller et al. (1992) et Toublanc et al. (1995) (voir 6.1 pour plus de de´tail
sur cette dernie`re e´tude), avec des profils de densite´ calcule´s jusques 2000 km d’altitude.
Le travail de mode´lisation re´alise´ par Amsif et al. (1997), fonde´ sur les re´sultats des
sondes Voyager, a ensuite permis de de´terminer des profils de densite´s pour l’exosphe`re
e´tendue, bien au-dela` des limites e´tudie´es auparavant (en utilisant le formalisme de Cham-
berlain and Hunten (1987)). Ce travail a utilise´ pour densite´s a` l’exobase les conditions
de Keller et al. (1992), avec des caracte´ristiques varie´es pour l’altitude de l’exobase (1525
ou 1600 km d’altitude) et sa tempe´rature (166 K, 186 K et 206 K). Nous verrons plus
loin (voir la table 4.1) les conditions conside´re´es a` l’altitude critique pour les 5 principales
espe`ces (N2, CH4, H2, H et N) par Amsif et al. (1997).
Plus re´cemment, Vervack et al. (2004) ont re´analyse´ les donne´es de Voyager 1 UVS
pour les occultations solaires, et recalcule´ de nouveaux profils de densite´s, notamment
pour les principales espe`ces que sont N2, CH4 et H2. En comparaison aux pre´ce´dents
re´sultats (Smith et al. 1982), les densite´s de N2 sont augmente´es, celles de CH4 fortement
re´duites (d’un facteur 3-7), et la tempe´rature thermosphe´rique est de 20-40 K infe´rieure,
c’est-a`-dire autour de 153-158 K.
La mission Cassini-Huygens a permis, depuis l’orbite d’insertion autour de Saturne
(SOI) le 1er juillet 2004, de survoler re´gulie`rement Titan (44 survols sont pre´vus) jusqu’a`
des altitudes, au plus bas, de 900-1000 km. Parmi les instruments a` bord de Cassini (cf.
3.3), UVIS (Ultraviolet Imaging Spectrograph) et INMS (Ion and Neutral Mass Spectro-
meter) ont permettent d’analyser pre´cise´ment la structure de la thermosphe`re et de la
basse exosphe`re de Titan.
Les re´sultats de UVIS (Shemansky et al. 2005) pour le second survol de Titan (Tb),
le 13 de´cembre 2004, ont permis de fournir des mesures de densite´s de 6 hydrocarbures,
jusques 1600 km d’altitude, dont le me´thane (avec NCH4(1500 km) = 2.2∗107 cm−3), ainsi
qu’un profil en altitude de la tempe´rature (T = 151 K autour de 1500 km d’altitude).
Mais l’instrument le plus prolifique est INMS, en ce qui concerne l’e´tude de la basse
exosphe`re. A l’heure actuelle, 3 survols ont fourni des donne´es avec des profils de densite´
pour H2, CH4 et N2 entre environ 1000-1200 et 2000 km d’altitude : Ta (le 26 octobre
2004), Tb (le 13 de´cembre 2004) et T5 (le 16 avril 2005). Les premiers re´sultats (F. Leblanc,
communication prive´e) furent suivis de plusieurs publications analysant les re´sultats de
Ta, Tb et T5.Waite et al. (2005) ont ainsi analyse´ le survol Ta, avant que Yelle et al. (2006)
et de La Haye et al. (2007) ne comple`tent cette e´tude par une comparaison avec les deux
autres survols. Notons e´galement qu’une tre`s re´cente e´tude (Cui et al. 2007) a analyse´ les
profils de H2 jusqu’a` 7000 km d’altitude pour un grand nombre de survols.
Les re´sultats montrent que la haute atmosphe`re de Titan est caracte´rise´e par une struc-
ture tre`s isotherme, avec une tempe´rature variant entre 145 K et 160 K. La tempe´rature
varie en fonction du survol (et donc aussi en fonction du temps local, compte-tenu de
la ge´ome´trie des survols), et des variations horizontales sont e´galement remarque´es. Le
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survol Ta indique en particulier une tempe´rature de l’ordre de 149 ± 3 K. Par ailleurs,
l’exobase se situe entre 1400 et 1450 km d’altitude, avec une valeur de 1429±5 km pour le
premier survol. L’homopause (limite se´parant les re´gion de me´lange efficace et de diffusion
diffe´rentielle) est estime´e aux alentours de 1195±65 km d’altitude pour le premier survol,
pour lequel un coefficient de diffusion turbulente d’environ 4.2 ∗ 109 cm2 a pu eˆtre de´duit.
L’analyse des profils de densite´ obtenus pour N2, CH4 et H2 a e´galement pu mettre
en e´vidence :
– des perturbations sur les densite´s de N2 et CH4 indiquant la propagation d’ondes de
grandes amplitude et e´chelle spatiale ; ces ondes sont e´tudie´es en de´tail par Mu¨ller-
Wodarg et al. (2006)
– des profils non thermiques au-dela` de l’exobase pour les espe`ces N2 et CH4, en
particulier pour Ta, Tb et T5 ingress ; des tempe´ratures jusques 20-50 K au-dessus de
la tempe´rature thermique seraient ainsi ne´cessaires pour coller aux profils mesure´s
dans la basse exosphe`re ; cet aspect, e´tudie´ par de la Haye (2005) et de La Haye
et al. (2007), sera de´taille´ dans le chapitre 8.
Les re´sultats d’INMS montrent des diffe´rences notables par rapport a` ceux de Voyager
(surtout par rapport aux premie`res analyses qui en ont e´te´ faites), mais sans change-
ment radical. En particulier, il est e´tonnant de remarquer la grande proximite´ dans les
tempe´ratures mesure´es par Voyager (Vervack et al. 2004) et Cassini, avec respectivement
153± 5 K et 149± 3 K (pour Ta). Pourtant, les activite´s solaires correspondant aux deux
pe´riodes de mesures sont tre`s diffe´rentes, avec un maximum solaire pour Voyager 1 et
une phase descendante pour Cassini, ce qui correspond a` un facteur 2-3 de diffe´rence (en
prenant le flux radio a` 10.7 cm) pour le flux solaire incident.
1.2 L’environnement ionique
L’environnement ionique de Titan est constitue´ d’une ionosphe`re dense baignant dans
un plasma magne´tosphe´rique en corotation (lorsque Titan se trouve a` l’inte´rieur de la
magne´tosphe`re) ou un plasma solaire.
1.2.1 L’ionosphe`re de Titan
L’ionosphe`re est, par de´finition, la partie ionise´e de l’atmosphe`re d’un corps. Son exis-
tence fut initialement de´duite des variations magne´tiques observe´es sur Terre, impliquant,
selon Stewart (1882), l’existence de courants e´lectriques dans la haute atmosphe`re. Elle est
produite par divers processus d’ionisation, dont essentiellement la photoionisation - par
l’e´clairement solaire - et l’impact e´lectronique, et dans une moindre mesure des processus
tels que l’e´change de charge ou les rayons cosmiques. L’ionosphe`re influence en particulier
largement la propagation des ondes e´lectromagne´tiques dans l’atmosphe`re, permettant
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ainsi les te´le´communications a` distance malgre´ la rotondite´ de la terre.
Le satellite Titan, dote´ d’une atmosphe`re dense, posse`de naturellement une ionosphe`re
significative, tre`s riche en hydrocarbones, avec en particulier l’ion majoritaire HCNH+
(voir les profils ionosphe´riques de la figure 10.5 issus du mode`le photochimique de Toublanc
et al. (1995)). Elle fut tout d’abord e´tudie´e selon les processus ionisants, avec l’influence
des rayonnements cosmiques galactiques par Capone et al. (1983), ou celle des flux solaires
et des e´lectrons magne´tosphe´riques notamment par Ip (1990), avant d’autres travaux
re´cents plus exhaustifs tels que ceux de Keller et al. (1992). Ces travaux ont de´duit un pic
ionosphe´rique autour de 1000-1200 km d’altitude (avec une densite´ de l’ordre de quelques
milliers d’e´lectrons par centime`tre cube), en accord avec les donne´es d’occultation radio
de Voyager 1 (Lindal et al. 1983).
Les diffe´rents survols a` basse altitude de la sonde Cassini ont re´cemment permis une
meilleure compre´hension de l’ionosphe`re de Titan. L’instrument INMS a ainsi permis
d’analyser pre´cise´ment sa composition chimique (Cravens et al. 2006), avec en particulier
la pre´sence importante et inattendue d’ions tre`s lourds. Dans le meˆme temps, les donne´es
de CAPS ont mis a` jour la pre´sence significative d’ions ne´gatifs dans l’ionosphe`re de Titan
(Coates et al. 2006). L’instrument radio RPWS a quant a` lui notamment analyse´ en de´tail
les densite´ et tempe´rature e´lectroniques (Wahlund et al. 2005), re´cemment interpre´te´es et
compare´es a` des simulations MHD par Galand et al. (2006).
1.2.2 Le plasma magne´tosphe´rique
Au-dela` de l’ionosphe`re, le plasma environnant est soit un plasma magne´tosphe´rique,
lorsque Titan se trouve a` l’inte´rieur de la magne´topause, soit un plasma solaire dans le cas
contraire. Ne´anmoins, nous nous concentrerons sur le cas d’un plasma magne´tosphe´rique,
dans la mesure ou` Titan se trouve, dans la majorite´ des cas (y compris au point sub-
solaire), a` l’inte´rieur de la magne´topause (Lundberg et al. 2006).
De manie`re tre`s ge´ne´rale, les caracte´ristiques de la magne´tosphe`re kronienne sont
situe´es a` mi-chemin entre celles des magne´tosphe`res terrestre et jovienne, tant du point
de vue de la taille que de celui de l’importance de la corotation (les deux e´tant maximales
pour le cas jovien). Elle posse`de e´galement une originalite´ importante lie´e a` la pre´sence
essentielle des anneaux, influenc¸ant conside´rablement la dynamique magne´tosphe´rique.
La magne´tosphe`re de Saturne, que nous ne conside´rerons de´sormais que dans le contexte
de l’orbite de Titan, est essentiellement compose´e d’ions H+ et d’une autre composante
plus lourde, suppose´e eˆtre N+ avant l’arrive´e de la sonde Cassini (dont la pre´sence e´tait
lie´e au suppose´ tore d’azote de Titan), et de´sormais identifie´e comme O+. Il s’agit d’un
plasma en corotation, ou plutoˆt en sous-corotation. A cette distance de Saturne, il ne
s’agit plus d’une corotation rigide, mais plutoˆt d’une sous-corotation aux alentours de
120 km/s, qui constitue une valeur en accord avec les donne´es des sondes Voyager et
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Cassini : Sittler et al. (2005) ont obtenu une vitesse de corotation de 80-150 km/s pour
le survol re´alise´ par Voyager 1, tandis que, pour la mission Cassini, Crary et al. (2006)
et Szego et al. (2005) ont respectivement trouve´ une vitesse de 90-130 km/s ou 120-160
km/s a` partir des donne´es de l’instrument CAPS.
Globalement, les re´sultats obtenus pour l’environnement de Titan sont comparables
entre les sondes Voyager et Cassini (Hartle et al. 2006b), du moins pour le premier sur-
vol de Titan Ta (dont la configuration est tre`s similaire au survol de Voyager 1). Le
plasma magne´tosphe´rique est ainsi constitue´ des composantes principales suivantes (Kri-
migis et al. (1983) pour les protons e´nerge´tiques, Neubauer et al. (1984) pour les autres
populations)
– des protons de T 1H+ ∼ 30 keV, avec une densite´ n1H+ ∼ 1.5 ∗ 10−3 cm−3
– des protons de T 2H+ ∼ 210 eV, avec une densite´ n2H+ ∼ 0.1 cm−3
– des ions O+ de TO+ ∼ 2.9 keV, avec une densite´ nO+ ∼ 0.2 cm−3
– des e´lectrons de Te ∼ 200 eV, avec une densite´ ne ∼ 0.3 cm−3
Le plasma e´nerge´tique, avec les protons e´nerge´tiques de 30 keV qui nous concerneront
particulie`rement au cours de la the`se (dans la mesure ou` ils sont les protons parents des
H ENAs d’e´nergie entre 20 et 50 keV dont nous avons e´tudie´ l’imagerie), est aujourd’hui
encore essentiellement connu graˆce aux re´sultats issus des donne´es de l’instrument LECP
de la sonde Voyager (Krimigis et al. (1981), Krimigis et al. (1983)).
Le profil en e´nergie des flux de protons e´nerge´tiques peut eˆtre repre´sente´ par une
distribution kappa (voir le paragraphe 8.1.2 pour une description de cette distribution),
proche d’une gaussienne a` faible e´nergie, puis semblable a` une loi de puissance au-dela`
de la vitesse de corotation (ce qui est largement le cas a` des e´nergies de 30 keV). La
valeur du parame`tre κ est d’ailleurs e´tablie aux alentours de 4-6 dans la magne´tosphe`re
de Saturne pour une valeur du parame`tre L de McIlwain (1961) entre 5 et 15 RS (RS
rayon de Saturne).
Par ailleurs, les distributions en angle d’attaque des ions sont apparemment maximales
autour de 90◦, en particulier dans la magne´tosphe`re interne. En revanche, les e´lectrons
sont plus aligne´s avec les lignes de champ magne´tique.
Les re´sultats issus des sondes Voyager et (pour les premiers re´sultats) Cassini indiquent
globalement une grande variabilite´ du plasma sur de courtes ou longues pe´riodes (surtout
dans la partie externe de la magne´tosphe`re), avec cependant quelques caracte´ristiques
relativement stables.
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1.3 L’interaction entre Titan et la magne´tosphe`re kro-
nienne
1.3.1 Caracte´ristiques ge´ne´rales de l’interaction
Les donne´es de la sonde Cassini ont confirme´ celles de Voyager sur l’absence (du
moins de´tectable) de champ magne´tique intrinse`que a` Titan (Backes et al. 2005) . La
pre´sence d’une atmosphe`re dense implique donc pour ce satellite une interaction du type
atmosphe`re-vent solaire/magne´tosphe`re, de manie`re similaire aux situations connues pour
Ve´nus, Mars, ou les come`tes.
En revanche, contrairement a` ces derniers exemples, l’interaction pour Titan est de
type superalfve´nique et subsonique, conduisant ainsi a` l’absence de choc en amont de Titan
(lorsqu’il se situe dans la magne´tosphe`re). Le champ magne´tique kronien, de l’ordre de 5
nT, d’apre`s les sondes Voyager et Cassini (Neubauer et al. (1984), Backes et al. (2005)), se
drape autour de l’obstacle conducteur que repre´sente l’ionosphe`re de Titan, cre´ant ainsi
une magne´tosphe`re induite.
De nombreux phe´nome`nes apparaissent avec cette interaction (Brecht et al. 2000),
sur le plan de la topologie du champ magne´tique, celui de la dynamique du plasma
magne´tosphe´rique, ou encore celui de l’e´chappement et de l’e´rosion de l’atmosphe`re de
Titan. Il y a notamment un inte´reˆt particulier quant a` la quantification des ions pi-
ckups, cre´e´s a` partir de l’atmosphe`re par divers processus puis entraˆıne´s dans le plasma
magne´tosphe´rique en corotation (Hartle et al. 2005).
1.3.2 Mode´lisation de l’interaction
De nombreuses e´tudes ont, depuis une dizaine d’anne´es, tente´ de mode´liser cette in-
teraction entre Titan et le plasma environnant. Il s’agit pour la plupart de mode`les MHD
(magne´tohydrodynamique), et pour certains de mode`les hybrides.
Les premiers furent des codes MHD, a` une dimension et avec une seule espe`ce ionique
(Keller et al. 1994), puis a` deux dimensions et multifluide (Cravens et al. 1998), et enfin a`
trois dimensions et e´galement pour plusieurs espe`ces ioniques (Nagy et al. (2001),Ma et al.
(2004)). Ces mode`les, dont seulement quelques-uns sont ici cite´s, permettent globalement
de reproduire assez bien les diffe´rentes structures observe´es pour l’interaction entre Titan
et le plasma environnant.
Cependant, il s’agit d’une approche qui conside`re les particules de manie`re fluide, et
non de manie`re cine´tique. Il est rapidement apparu qu’une approche hybride, prenant en
compte les ions de manie`re cine´tique et les e´lectrons de manie`re fluide, e´tait ne´cessaire
pour prendre en compte les effets spe´cifiques provenant des grands rayons de giration
ioniques dans l’environnement de Titan. Ces rayons de giration peuvent en effet eˆtre de
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l’ordre du rayon de Titan pour certaines e´nergies, induisant des effets tre`s conse´quents
(voir la figure 4.1).
De telles approches hybrides ont e´te´ de´veloppe´es avec succe`s, en premier lieu par Brecht
et al. (2000), puis plus re´cemment notamment par Kallio et al. (2004) ou Simon et al.
(2006). Un dernier mode`le hybride, de´veloppe´ par Ronan Modolo initialement pour le cas
martien (Modolo et al. 2005) fut ensuite adapte´ au satellite Titan (Modolo (2004), Modolo
and Chanteur (2007)).
Nous avons eu, au cours de la the`se, de nombreux e´changes avec Ronan Modolo, dans
la mesure ou` son code hybride est tre`s performant pour de´crire l’interaction de Titan avec
la magne´tosphe`re de Saturne, avec en outre un inte´reˆt spe´cifique sur la production des
ENAs dans cet environnement.
Ce mode`le est donc un code hybride multiespe`ces, auto-cohe´rent (calculant simul-
tane´ment les parame`tres de champ et de particules). Dans le cas de Titan, il prend en
compte trois espe`ces neutres pour l’atmosphe`re (N2, CH4 et H2), trois espe`ces correspon-




2 ), et trois populations d’ions magne´tosphe´riques
avec des e´lectrons de 200 eV (populations de´crites plus haut en 1.2.2). Outre le syste`me
d’e´quations couple´es, de´terminant l’e´volution du champ e´lectromagne´tique ainsi que les
trajectoires des particules, divers processus d’ionisation sont pris en compte de manie`re
spe´cifique : la photoionisation par les UV solaires, l’impact e´lectronique par les e´lectrons
magne´tosphe´riques et les re´actions d’e´change de charge.
Notons par ailleurs que Ronan Modolo nous a fourni un code de particules tests
(pour quelques milliers de particules), issu du code complet adapte´ pour la configuration
spe´cifique du premier survol de Titan Ta, permettant ainsi de suivre facilement l’e´volution
des particules et d’analyser un certain nombre de phe´nome`nes (voir les paragraphes 12.1.4
et 13.3).
Chapitre 2
Les atomes e´nerge´tiques neutres
(ENAs) et leur imagerie
2.1 Les principes
Les Atomes Energe´tiques Neutres, ou ENAs (Energetic Neutral Atoms), sont issus
d’une re´action d’e´change de charge entre un ion e´nerge´tique et un neutre froid, que l’on
peut e´crire ainsi (pour le cas le plus courant de l’e´change d’une seule charge) :
A+ +B → A+B+ (2.1)
ou` l’ion e´nerge´tique A+ devient l’ENA A, tandis que le neutre froid B s’ionise en B+.
On peut par ailleurs calculer ainsi le flux d’ENAs JENA d’e´nergie E (en cm
−2 s−1 sr−1








avec le flux d’ions parents JION (de meˆme unite´, et ici suppose´ uniforme), la densite´ de
l’espe`ce neutre k nk (en cm
−3) et la section efficace d’e´change de charge σk (en cm2) entre
les ions et l’espe`ce neutre k.
L’ENA ainsi produit conserve quasiment le vecteur vitesse de l’ion parent, si bien
que l’e´nergie et la direction sont presque identiques, puisque l’e´nergie implique´e dans
la re´action d’e´change de charge est tre`s faible compare´e a` l’e´nergie cine´tique de l’ion
parent. De telles particules peuvent eˆtre nomme´es ENAs de`s lors que leur e´nergie est tre`s
supe´rieure a` l’e´nergie d’e´chappement du corps dont la force gravitationnelle pre´domine.
Les influences gravitationnelles et e´lectromagne´tiques e´tant ainsi ne´gligeables, les ENAs
se comportent alors comme des photons, avec une trajectoire rectiligne uniforme, et
peuvent donc eˆtre image´s de manie`re analogue a` l’imagerie optique.
L’existence de ces particules est apparue initialement avec l’observation aurorale, par
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Vegard (1939), d’un de´calage doppler de la raie d’e´mission Balmer Hα (656.3 nm), qui ne
fut cependant interpre´te´e que plus tard (Vegard (1948),Meinel (1950)) comme la cre´ation
d’ENAs d’hydroge`ne a` partir de protons pre´cipitant dans l’atmosphe`re et se neutralisant
dans l’exosphe`re de la Terre.
Le concept d’imagerie d’ENAs est apparu plus tard, puisque les ENAs, devenus un
outil inte´ressant pour diagnostiquer la dynamique des protons magne´tosphe´riques (ayant
subi un e´change de charge avec l’exosphe`re terrestre), peuvent eˆtre de´tecte´s bien en dehors
de leur re´gion source. Ce fut re´alise´ pour la premie`re fois par Roelof et al. (1985), avec le
lancement des satellites IMP 7/8 et ISEE 1, tous deux e´quipe´s de de´tecteurs de particules
e´nerge´tiques. Ils ont alors fourni les premie`res images en ENAs du courant annulaire en
pe´riode de forte activite´ ge´omagne´tique, analyse´es et compare´es a` des simulations (Roelof
1987).
2.2 L’imagerie des magne´tosphe`res
La technique d’imagerie a` atomes e´nerge´tiques neutres est apparue, au meˆme titre que
d’autres techniques d’imagerie par de´tection a` distance (par imagerie de photons pour les
domaines radio, visible, ultra-violet et X), comme un outil formidable pour comprendre
les dynamiques globales des magne´tosphe`res plane´taires ou de l’he´liosphe`re.
La de´couverte des ceintures de radiations par VanAllen et al. (1958) a ouvert un do-
maine d’e´tude complet de l’astrophysique, avec l’existence insoupc¸onne´e d’importantes
populations de particules e´nerge´tiques charge´es, pie´ge´es par le champ magne´tique ter-
restre. L’e´tude de la magne´tosphe`re terrestre a e´te´ re´alise´e notamment par de nombreuses
mesures in situ, dont les mesures re´alise´es par les quatre satellites du projet Cluster
constituent le point d’orgue. Mais l’utilisation combine´e de techniques de mesures a` dis-
tance permet non seulement de comprendre les phe´nome`nes locaux, en les situant dans
leur contexte, mais e´galement d’avoir une vision globale des me´canismes en jeu, avec une
e´tude aise´e de la dynamique ge´ne´rale d’une magne´tosphe`re.
L’imagerie des ENAs est une technique particulie`rement efficace pour l’e´tude de tels en-
vironnements, de`s lors que des particules charge´es (en grande quantite´ dans les magne´tosphe`res
et dans l’he´liosphe`re) interagissent avec des populations neutres froides (essentiellement
dans les thermosphe`res et exosphe`res plane´taires).
De nombreux satellites ont permis, jusqu’a` aujourd’hui, d’imager de manie`re globale
les environnements de la Terre, puis d’autres corps tels que Mars et Saturne. Parmi
les premiers re´sultats, nous pouvons citer en particulier ceux du micro-satellite sue´dois
ASTRID, de´die´ a` l’e´tude de la magne´tosphe`re terrestre avec une orbite polaire. Il permit
d’imager la dynamique magne´tosphe´rique a` travers la mise en e´vidence et l’analyse de
l’interaction entre les populations e´nerge´tiques de la zone aurorale et la haute atmosphe`re
(Barabash et al. 1997).
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Fig. 2.1 – Comparaison entre une image en H ENA du courant annulaire terrestre, par
le satellite IMAGE le 18 avril 2002, et l’image inverse´e repre´sentant les distributions de
protons parents (Vallat et al. 2004).
Par la suite, le satellite IMAGE (Imager for Magnetopause-to-Aurora Global Explora-
tion), ayant a` son bord trois imageurs d’ENAs (Burch et al. 2000), a continue´ d’e´tudier en
de´tail la magne´tosphe`re interne, a` travers le courant annulaire, le vent polaire ou encore
la couche de plasma. Concernant le courant annulaire, d’inte´ressants re´sultats ont e´te´ ob-
tenus par Vallat et al. (2004) qui ont obtenu la premie`re validation d’une inversion d’une
image d’ENA (d’hydroge`ne) en distribution d’ions parents (avec la me´thode d’inversion
de´veloppe´e par DeMajistre et al. (2004)) : ce type d’inversion, visible sur la figure 2.1 a pu
eˆtre compare´, avec succe`s, avec les mesures in situ (dans la re´gion source des ENAs me-
sure´s par IMAGE) re´alise´es par l’expe´rience Cluster CIS. Nous pouvons e´galement noter
la pre´sence, a` bord du satellite IMAGE, d’un imageur d’ENAs, qui est en particulier le
mode`le de rechange de l’imageur neutre de l’expe´rience MIMI a` bord de la sonde Cassini.
En dehors de la Terre, deux missions re´centes permettent d’imager en ENAs l’interac-
tion entre le vent solaire et les plane`tes Mars et Ve´nus : Mars Express et Venus Express.
Le but e´tant, en particulier pour Mars, d’e´tudier l’e´rosion de l’atmosphe`re par le vent
solaire et donc comprendre son e´volution depuis sa formation (Brinkfeldt et al. 2006).
Par ailleurs, l’instrument INCA, parmi les instruments de l’expe´rience MIMI a` bord
de Cassini (Krimigis et al. (2004) ; voir partie 3.3 pour plus de de´tails instrumentaux), a
image´ pour la premie`re fois l’environnement de Jupiter en ENAs, bien avant l’arrive´e de
la sonde sur le syste`me saturnien. Il a ainsi permis d’observer, a` une distance importante,
une source centrale entoure´e de deux lobes intenses, cre´e´s par e´change de charge entre
les ions e´nerge´tiques de la magne´tosphe`re jovienne et le tore de neutres issu du satellite
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Europe (Mauk et al. 2003).
L’insertion en orbite de la sonde Cassini autour de Saturne en juillet 2004 a fourni
ensuite de nombreux re´sultats inte´ressants, en particulier en ce qui concerne l’imagerie
en ENAs. Ainsi, il est rapidement apparu que les donne´es indiquaient une pe´riodicite´
temporelle, proche de la pe´riode de rotation saturnienne (∼ 10 h 45 min). De nombreuses
injections de particules, depuis le coˆte´ queue de la magne´tosphe`re, ont ainsi pu eˆtre suivies
lorsqu’elles sont emmene´es par le plasma en corotation autour de Saturne, ce qui donne
ces pe´riodicite´s dans les mesures (Krimigis et al. 2005). Certaines de ces injections sont
associe´es avec un couplage plus efficace de la magne´tosphe`re de Saturne avec le vent
solaire, phe´nome`ne analogue aux sous-orages de la magne´tosphe`re terrestre (Mitchell et al.
2005b).
Un autre re´sultat e´tonnant obtenu par l’e´tude des donne´es d’INCA fut la de´couverte
d’une ceinture interne de radiations, a` l’inte´rieur de l’anneau D (Krimigis et al. (2005) ;
figure 2.2). En re´alite´, on suppose que cette ceinture interne provient de la migration de
populations de la ceinture principale externe vers Saturne : les ions subissant un e´change
de charge avec les populations e´quatoriales de gaz, ainsi transforme´s en ENAs, peuvent
survoler les anneaux et se diriger vers la haute atmosphe`re de Saturne, ou` une nouvelle
re´action d’e´change de charge les retransforme en ions, peuplant de cette manie`re une
ceinture interne de radiations. Les ions de cette ceinture interne peuvent ensuite subir
une autre re´action d’e´change de charge, permettant a` l’imageur INCA de les de´tecter a`
distance en tant que ENAs.
Le satellite Titan fait bien entendu e´galement partie des objets d’e´tude principaux
pre´vus pour l’instrument INCA. Il doit permettre de fournir des informations pre´cieuses
sur les environnements d’ions (du plasma en corotation, ou du vent solaire / de la
magne´togaine) et de neutres dans cette re´gion externe. L’enjeu est notamment de mieux
comprendre l’interaction d’un tel objet non magne´tise´ (mais pourvu d’une atmosphe`re
extreˆmement dense) avec son environnement ionise´, de manie`re analogue a` Mars ou Ve-
nus, mais dans un contexte plus complexe, par la diversite´ des configurations possibles (en
fonction de la situation de Titan par rapport a` la magne´tosphe`re de Saturne). En outre,
la technique d’imagerie en ENAs permet de sonder des milieux peu denses en neutres, ce
qui en fait un outil privile´gie´ (si ce n’est unique) pour analyser les populations neutres
a` haute altitude, avec en particulier l’existence suppose´e d’un tore de neutres (Ip 1992)
associe´ a` Titan, ou encore les profils de densite´s au-dela` de 2000 km d’altitude (limite
haute de sensibilite´ de l’instrument INMS pour l’analyse de l’atmosphe`re neutre de Ti-
tan). Rappelons a` ce propos qu’un travail spe´cifique a e´te´ re´alise´ par Amsif (Amsif et al.
(1997), Amsif (1996) ; voir partie 4 pour plus de de´tails sur son travail) pour pre´voir le
type de re´sultats obtenus pour l’imagerie en ENAs de l’exosphe`re e´tendue de Titan.
L’imagerie en ENAs a donc prouve´ son inte´reˆt pour la compre´hension globale d’en-
vironnements tels que les magne´tosphe`res, et sera a` l’avenir un outil incontournable des
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Fig. 2.2 – Image en H ENA obtenue par l’instrument INCA, pour une gamme d’e´nergie
de 20-50 keV, avec les flux d’ENAs code´s en couleurs. On peut observer Saturne avec la
ceinture de radiations principale, ainsi qu’une ceinture interne de radiations, jusqu’alors
inconnue, et place´e a` l’inte´rieur de l’anneau D (Krimigis et al. 2005).
missions spatiales. De nombreux projets comptent de´ja` utiliser de tels imageurs de neutres.
Ainsi, l’expe´rience SERENA (Search for Exospheric Refilling and Emitted Natural Abun-
dances) a` bord de Bepi-Colombo comportera un de´tecteur pour les e´nergies de 100 eV - 10
keV (di Lellis et al. 2004). De telles e´nergies, relativement faibles, permettront d’analyser
la magne´tosphe`re de Mercure (d’importance re´duite par rapport a` celle de la Terre). La
mission IBEX (NASA’s Interstellar Boundary Explorer) sera quant a` elle de´die´e a` l’e´tude
de l’he´liosphe`re, dont les dimensions sont telles - elle s’e´tend sur 150-200 UA au-dela` du
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Soleil - que seules des techniques de de´tection a` distance sont approprie´es pour comprendre
sa dynamique globale (meˆme si Voyager 1 a` aujourd’hui de´ja` traverse´ le choc terminal).
En particulier, l’imagerie neutre est particulie`rement adapte´e a` l’e´tude de l’interaction
entre les populations neutres du milieu interstellaire local avec les ions e´nerge´tiques de
l’he´liogaine, au niveau de la frontie`re he´liosphe´rique (Gruntman et al. 2001). C’est dans
ce contexte que la mission IBEX (Interstellar Boundary Explorer) a e´te´ imagine´e, avec
deux imageurs d’ENAs (pour des e´nergies de 100 eV a` 6 keV), pour mieux comprendre le
choc terminal ainsi que l’he´liogaine.
Chapitre 3
Description de la mission Cassini et
des instruments a` son bord
3.1 La mission Cassini
3.1.1 Description de la mission
La mission Cassini-Huygens est issue d’une collaboration internationale entre les agences
spatiales ame´ricaine (NASA), europe´enne (ESA) et italienne. Elle est compose´e d’un or-
biteur, Cassini, et d’un atterisseur Huygens qui s’est pose´ sur Titan le 14 janvier 2005.
Partie en 1997 de la Terre, la sonde a survole´ successivement la plane`te Ve´nus (2 fois),
la Terre (1999) et Jupiter (en 2000), avant son insertion en orbite autour de Saturne le
1er juillet 2004. La mission e´tait pre´vue initialement pour se terminer en 2008, avant de
continuer finalement par une mission e´tendue.
Les objectifs principaux de cette mission, qui succe`de aux sondes Pioneer (en 1979),
Voyager 1 (1980) et Voyager 2 (1981), sont globalement d’e´tudier :
– la magne´tosphe`re de Saturne dans son ensemble
– l’atmosphe`re de Saturne et celle de Titan
– la surface (et l’inte´rieur) des divers satellites kroniens
– les anneaux de Saturne
De nombreux survols des satellites kroniens sont pre´vus, avec notamment 44 survols de
Titan. Par ailleurs, il faut noter la pre´sence, a` bord de l’orbiteur Cassini, de 12 instruments,
et de 6 autres sur la sonde Huygens. En ce qui concerne l’orbiteur (car nous ne de´taillerons
pas la sonde Huygens, qui ne nous concerne pas directement), les instruments sont les
suivants :
– divers instruments de´die´s a` l’observation optique (a` distance) : Composite Infra-
red Spectrometer (CIRS), Imaging Science Subsystem (ISS), Ultraviolet Imaging
Spectrograph (UVIS), Visible and Infrared Mapping Spectrometer (VIMS)
– plusieurs autres consacre´s a` l’e´tude des champs e´lectromagne´tiques, des ondes et du
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plasma : Cassini Plasma Spectrometer (CAPS), Cosmic Dust Analyzer (CDA), Ion
and Neutral Mass Spectrometer (INMS), Magnetometer (MAG), Magnetospheric
Imaging Instrument (MIMI), Radio and Plasma Wave Science (RPWS)
– deux instruments radio : Radar, Radio Science Subsystem (RSS)
Nous de´velopperons plus loin l’expe´rience MIMI qui fut la base de notre e´tude, ainsi
que d’autres instruments qui nous ont e´te´ e´galement utiles.
3.1.2 Les survols de Titan
Le satellite Titan est un des objectifs privile´gie´s de la mission Cassini-Huygens, ce
qui est visible non seulement a` travers l’atterrissage du module Huygens a` sa surface,
mais aussi a` travers le nombre important de survols de ce satellite (44). Ces survols
ont un double objectif : e´tudier le satellite Titan, mais aussi profiter de son influence
gravitationnelle pour ajuster l’orbite de Cassini. Nous allons durant cette the`se en e´tudier
quelques-uns, dont en particulier trois d’entre eux ayant eu lieu au de´but de la mission :
– le premier survol Ta du 26 octobre 2004, avec une altitude minimale de ∼ 1200 km
– le second survol Tb du 13 de´cembre 2004, avec une altitude minimale e´galement a`
1200 km
– le cinquie`me survol T5 du 16 avril 2005, avec une altitude minimale de ∼ 950 km
Fig. 3.1 – Sche´ma de´taillant les survols Ta, Tb et T5 quant au positionnement au sein
de la magne´tosphe`re kronienne et par rapport a` la direction solaire (issu de de La Haye
et al. (2007)).
Les figures 3.1 et 3.2 permettent de comprendre la ge´ome´trie de ces trois survols
qui nous seront d’un inte´reˆt particulier par la suite. Ces trois survols ont lieu avec une
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Fig. 3.2 – Sche´ma de´taillant la ge´ome´trie des survols Ta, Tb et T5 par la sonde Cassini
(issu de de La Haye et al. (2007)).
inclinaison relativement faible (un peu plus forte pour T5), avec deux configurations bien
distinctes. En effet, les survols Ta et Tb sont tre`s similaires, avec une position de Titan vers
10 h en temps local (TL) et une trajectoire de Cassini dans le meˆme sens et en aval de
Titan (dans la queue du drape´ magne´tosphe´rique). En revanche, Titan se trouve a` environ
6 h (TL) lors de T5, avec une trajectoire de l’orbiteur vers l’exte´rieur de la magne´tosphe`re
et au-dessus du poˆle nord de Titan. Quant aux altitudes explore´es, le survol T5 descend
le´ge`rement plus bas, a` la limite du possible (en-dec¸a`, les fortes densite´s mettraient en pe´ril
la sonde et ses instruments).
3.2 Description de l’expe´rience MIMI (Magnetosphere
Imaging instrument)
L’expe´rience MIMI (Magnetosphere Imaging instrument) se trouve a` bord de la sonde
Cassini et est constitue´e de trois instruments (Krimigis et al. 2004), que nous de´taillerons
plus bas : LEMMS (Low Energy Magnetospheric Measurements System), CHEMS (Charge
Energy Mass Spectrometer) et INCA (Ion and Neutral Camera). Les deux premiers effec-
tuent des mesures in-situ du plasma, tandis que le troisie`me fait de l’imagerie a` distance
d’ions ou d’atomes e´nerge´tiques neutres (ENAs, voir la partie pre´ce´dente 2). Ces instru-
ments sont de´die´s aux particules d’e´nergie supe´rieure a` quelques keV.
L’objectif global de cette expe´rience est, a` travers la double approche de mesures in
situ et de de´tection a` distance, d’obtenir un e´tat des lieux global de la magne´tosphe`re de
Saturne et d’analyser sa dynamique.
Plus pre´cise´ment, la combinaison des diffe´rentes donne´es et de diverses techniques
d’analyse doit permettre d’e´tudier, entre autres, les populations magne´tosphe´riques e´nerge´tiques
(et leur composition), les injections de plasma ainsi que les phe´nome`nes d’orage ou de
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sous-orage magne´tosphe´rique, la topologie et la dynamique des champs e´lectrique et
magne´tique, ou encore l’interaction entre le plasma magne´tosphe´rique et les diffe´rents
corps du syste`me saturnien - outre Saturne - tels que Titan, les satellites de glace ou les
anneaux.
3.2.1 L’instrument CHEMS
Ce de´tecteur, dont une version identique fut de´veloppe´e pour le satellite ISTP/Geotail,
est spe´cifiquement de´die´ a` l’e´tude des distributions (3D) des ions suprathermiques et de
leur e´tat de charge.
Les principales caracte´ristiques techniques sont fournies dans la table 3.1, avec en
particulier la re´solution instrumentale, le facteur ge´ome´trique (relativement important
pour un instrument de type) ainsi que les gammes en e´nergie et en masse mesurables. Le
champ de vue est constitue´ de 3 te´lescopes, de 4◦∗53◦ chacun, ce qui permet, en combinant
avec une e´ventuelle rotation de la sonde, de couvrir tout l’espace et donc d’obtenir des
distributions 3D des particules.
Energie par charge 3-220 keV/e
Espe`ces ioniques H-Fe
Masse par charge 1-80 amu/e
Re´solution (FWHM) en
e´nergie par charge, ∆(E/Q)/(E/Q) 0.03
masse par charge, ∆(M/Q)/(M/Q) 0.08, He2+ a` 100 keV/e
0.07, O+ a` 100 keV
masse, ∆M/M 0.15, He2+ a` 100 keV/e
0.05, O+ a` 100 keV
Facteur ge´ome´trique 0.05 cm2 . sr
Champ de vue (FWHM) 4◦ par 159◦
Dynamique ∼ 1010
Tab. 3.1 – Caracte´ristiques techniques de l’instrument CHEMS (Krimigis et al. 2004)
Le principe de fonctionnement de l’instrument est l’utilisation combine´e d’une de´flection
e´lectrostatique (qui se´lectionne les particules en fonction de leur rapport E/Q) et des me-
sures du temps de vol et de l’e´nergie des ions.
La particule de masse M, de charge Q et d’e´nergie E entre dans l’analyseur e´lectrostatique,
qui non seulement filtre en fonction du rapport E/Q (avec 32 canaux), mais empeˆche
e´galement l’entre´e des rayonnements UV. Le syste`me de de´tection du temps de vol (avec
l’utilisation de plaques ”start” et ”stop”) permet de mesurer le temps de vol τ de la par-
ticule entre les deux plaques se´pare´es de 10 cm. La vitesse de la particule ainsi de´duite
nous fournit le rapport E/M .
La combinaison des rapports E/M et E/Q permet d’obtenir pre´cise´ment le rapport
M/Q. Ensuite, les de´tecteurs a` e´tat solide (SSD) permettent de mesurer l’e´nergie re´siduelle
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(une fraction de l’e´nergie incidente est perdue durant les e´tapes pre´ce´dentes). Donc en
connaissant l’e´nergie E, on peut alors connaˆıtre les parame`tres de masse M et de charge
Q de manie`re spe´cifique. Cependant, la perte d’e´nergie est plus importante pour les faibles
e´nergies et les fortes masses, ce qui rend la mesure du rapport M/Q ge´ne´ralement plus
pre´cise que celle des parame`tresM et Q se´pare´s. En outre, le seuil e´lectronique en e´nergie
des SSD est de 26 keV, ce qui implique l’absence de mesure d’e´nergie en-dec¸a` : on parle
alors simplement de ”double” coincidence, au lieu d’une ”triple” coincidence dans les
meilleures conditions.
3.2.2 L’instrument LEMMS
L’instrument LEMMSmesure la distribution 3D des flux d’ions et e´lectrons e´nerge´tiques
(d’e´nergie respectivement supe´rieure a` 30 et 15 keV). Constitue´ d’un te´lescope a` double
entre´e (une pour les basses e´nergies, ”low-energy end”, la seconde pour les hautes e´nergies,
”high-energy end”), il est prote´ge´ par une boˆıte de platine empeˆchant l’entre´e de parti-
cules d’e´nergie infe´rieure a` 30 MeV sur les coˆte´s (en dehors des entre´es du te´lescope). Les
distributions en 3D sont permises graˆce a` la plate-forme rotative, sur laquelle LEMMS
est monte´, et qui re´alise une rotation comple`te en 86 s en moyenne. L’axe de rotation de
cette plate-forme est perpendiculaire a` l’axe de syme´trie du satellite.
Quelques e´le´ments sont indique´s dans la table 3.2 quant aux caracte´ristiques et capa-
cite´s de l’instrument, en terme de re´solution, de champ de vue, ou de bande en e´nergie
mesurable.
Angle d’ouverture 15◦ (low-energy end) ; 36◦ (high-energy end)
Nombre de canaux 54 compteurs normaux
4 compteurs prioritaires
64 canaux PHA pour les de´tecteurs A, E1 et F1
Re´solution angulaire 22.5◦ par sous-secteur (16 sous-secteurs)
2.85◦ par micro-secteur (128 micro-secteurs)
Re´solution temporelle 86 s par rotation
5.31 s par sous-secteur
0.66 s par micro-secteur (128 micro-secteurs)
Bandes en e´nergie Compteurs normaux
Ions : 0.030-160 MeV
Electrons : 0.015-5 MeV
Compteurs prioritaires
Ions : 0.030-0.036 et 0.036-0.053 MeV
Electrons : 0.015-0.028 et 0.028-0.043 MeV
Tab. 3.2 – Caracte´ristiques techniques de l’instrument LEMMS (Krimigis et al. 2004)
Durant la rotation du moteur en 86 s, 16 sous-secteurs sont de´finis pour les 57 canaux,
et 4 compteurs prioritaires ont leurs sous-secteurs subdivise´s en 8 micro-secteurs. Les
particules entrant par l’ouverture basse e´nergie sont de´tecte´s par les de´tecteurs E1, E2,
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F1, F2 (pour les e´lectrons) et A, B (pour les ions). Quant aux particules de plus hautes
e´nergies, elles sont prises en compte par les de´tecteurs D1, D2, D3a, D3b et D4.
L’instrument LEMMS fonctionne sur le principe d’une mesure de la perte en e´nergie
des ions ou e´lectrons incidents dans des de´tecteurs a` semi-conducteurs, apre`s une de´flection
magne´tique. En effet, les particules entrent par l’une des deux entre´es du te´lescope, puis
un aimant permanent produit un champ magne´tique inhomoge`ne, ce qui infle´chit les
trajectoires des particules vers des positions diffe´rentes. Les de´tecteurs sont dispose´s de
manie`re spe´cifique, de telle manie`re qu’ils correspondent a` des espe`ces et des e´nergies
particulie`res. Il y a en particulier une se´paration tre`s nette entre les e´lectrons et les ions
(les e´lectrons e´tant plus sensibles au champ magne´tique).
Chaque canal correspond ainsi a` une ou plusieurs espe`ces possibles, avec pour chaque
espe`ce e´ventuelle une bande en e´nergie spe´cifique. Notre the`se s’inscrivant essentiellement
dans le cadre de l’e´tude des images en H ENAs (nous en verrons plus loin la raison), nous
nous sommes concentre´s, du point de vue des donne´es de l’instrument LEMMS, sur les
canaux mesurant les protons parents des ENAs analyse´s. Il s’agit des canaux A (A0 a` A7)
qui mesurent essentiellement des protons d’e´nergie entre 27 keV et 4 MeV.
Malheureusement, le moteur permettant le rotation de la plate-forme de LEMMS
a connu des proble`mes techniques, si bien que, afin de le pre´server pour plus tard, il
a e´te´ stoppe´ au de´but de l’anne´e 2005. Nous verrons plus tard (dans la partie 13) les
conse´quences que cela induit sur les mesures effectue´es par cet instrument.
3.2.3 L’instrument INCA
Le troisie`me instrument constituant l’expe´rience MIMI est la came´ra INCA, qui peut
fonctionner de deux manie`res diffe´rentes : en imageur d’ENAs ou d’ions. Il en existe
d’ailleurs un mode`le de rechange a` bord du satellite IMAGE pour la magne´tosphe`re
terrestre.
Il s’agit d’un grand de´tecteur a` temps de vol (graˆce a` un important facteur de ge´ome´trie
effectif G ∗ ², avec G facteur ge´ome´trie et ² l’efficacite´), avec un champ de vue large de
120◦ (en e´le´vation) par 90◦ (en azimut). Ses images permettent d’analyser les particules
d’e´nergie supe´rieure a` environ 7 keV.
La table 3.3 permet d’avoir un aperc¸u des caracte´ristiques techniques essentielles de
cet imageur, avec notamment les diffe´rents types de re´solution, le facteur de ge´ome´trie
instrumental ainsi que la bande en e´nergie mesurable.
La de´tection des particules
Les principes ge´ne´raux de la technique de mesure pour l’instrument INCA sont sche´matise´s
sur la figure 3.3. Les particules entrantes passent tout d’abord dans un ensemble de plaques
de de´viations, ayant toutes la forme d’un quasi demi-disque (sur 120◦). Ces plaques, dis-
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pose´es en e´ventail sur 90◦ en azimuth, peuvent eˆtre (ou pas) charge´es alternativement a`
des potentiels positifs ou ne´gatifs (jusques ±6 keV) afin d’empeˆcher les particules charge´es
- du moins celles d’e´nergie infe´rieure a` 500 keV/e - de rentrer dans l’instrument : seuls
les ENAs, les photons et le rayonnement cosmique peuvent passer. Dans le mode d’ima-
geur d’ions, qui est en re´alite´ un mode d’imageur d’ions et de neutres (mais les ions sont
majoritaires), les plaques de´crites ne sont simplement pas charge´es.
Bande en e´nergie 7 keV a` 3 MeV/nucleon
Re´solution en vitesse 50 km/s (1 ns en temps de vol)
Re´solution en masse H, O, Espe`ces lourdes
Champ de vue (FOV) 120◦ ∗ 90◦
Couverture angulaire 0.7pi sr (pi si rotation)
Re´solution angulaire ∼ 8◦ ∗ 4◦ pour EH > 50 keV
(diffusion dans les feuilles a` basse E) > 8◦ ∗ 8◦ pour EH ∼ 20 keV
Re´solution temporelle 6 s, e´ve´nements PHA
86 s, basse re´solution angulaire
6 min, haute re´solution angulaire
23 min, espace total
G ∗ ² (cm2 sr) ∼ 2.4 pour O, ∼ 0.6 pour H
G ∗ ² pour 4◦ ∗ 4◦ (O) 0.007
Dynamique ∼ 107
Tab. 3.3 – Principales caracte´ristiques techniques de l’instrument INCA (Krimigis et al.
2004)
La seconde e´tape est le passage des particules a` travers une fine feuille de carbone,
avec la cre´ation d’e´lectrons secondaires (elle a e´galement un roˆle d’arreˆt des photons)
ensuite dirige´s vers une MCP (”Multi Channel Plate”) ”start”, ou` la collision induit
l’enregistrement d’un temps initial et un codage de la position de de´tection.
La particule initiale continue sa trajectoire, avec ne´anmoins une certaine diffusion
angulaire apre`s la feuille (voir les paragraphes 3.2.3 et 9.2.2 pour plus de de´tails). Puis
elle arrive au niveau d’une deuxie`me feuille de carbone, carre´e, situe´e juste au-dessus
d’une MCP ”stop”, ou` les nouveaux e´lectrons secondaires tapent, cre´ant ainsi le signal de
fin du temps de vol pour la particule. Le temps de vol est donc a` ce moment connu pour
la particule. Sa direction est e´galement de´termine´e graˆce a` la combinaison des codages de
position au niveau des MCP ”start” et ”stop”.
Il est a` noter que, lors du passage a` la seconde feuille de carbone, les e´lectrons se
dirigeant vers le haut sont de´tecte´s par une MCP dite de ”coincidence”, amenant ainsi a`
une ”triple” coincidence (les 3 signaux des MCP) permettant de se´parer les ”vrais” des
”faux” e´ve´nements : en utilisant une condition sur le temps de trajet des e´lectrons jusqu’a`
la ”coincidence MCP” (< 40 ns), la prise en compte des seuls e´ve´nements logiques permet
de re´duire de manie`re importante le bruit de fond susceptible d’eˆtre compte´ a` tort.
La de´termination de la masse peut par ailleurs eˆtre re´alise´e, par la conside´ration de
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Fig. 3.3 – Sche´ma simplifie´ d’une section de l’instrument INCA, et description de la
technique de mesure (issu de Amsif (1996))
l’intensite´ des impulsions mesure´es lorsque les e´lectrons arrivent sur les MCP. Le nombre
d’e´lectrons secondaires e´mis de´pend en effet du nombre d’unite´s de masse atomique de la
particule incidente. Il ne s’agit certes pas d’une mesure pre´cise de la masse des particules,
mais cela reste suffisant pour se´parer les deux espe`ces principales attendues dans l’envi-
ronnement de Saturne, c’est-a`-dire l’hydroge`ne H et l’oxyge`ne O. Enfin, l’e´nergie de la
particule est de´duite de la connaissance combine´e de la vitesse de la particule (graˆce a` la
mesure du temps de vol) et de la masse de celle-ci.
Les diffe´rents modes d’imagerie
Les informations obtenues pour chaque particule sont ensuite envoye´es au DPU (Data
Processing Unit), qui calcule la masse, la vitesse et la direction d’arrive´e (celle apre`s la
de´viation angulaire de la premie`re feuille de carbone). Ce DPU a par ailleurs e´te´ de´veloppe´
par le CESR. Dans le mode d’imageur d’atomes e´nerge´tiques neutres, les donne´es sont
organise´es en trois types principaux d’images :
– des images a` haute re´solution temporelle, sans distinction de masse (donc d’espe`ces),
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avec une dure´e d’acquisition de l’ordre de la minute (86 s) et avec 32*32 pixels
– des images a` haute re´solution spatiale, avec 3 groupes de masses spe´cifiques (H/He,
C/N/O, et les lourds), une dure´e d’acquisition de l’ordre de 5 minutes et avec 64*64
pixels
– des images a` haute re´solution en e´nergie (donc en amont en haute re´solution de masse
et de vitesse), avec 5 groupes de masses spe´cifiques (H, He, C/N/O, les lourds et
d’autres particules), une dure´e d’acquisition la` aussi de l’ordre de 5 minutes et avec
16*16 pixels.
L’objectif principal de notre the`se est d’e´tudier les images en ENAs pour en de´duire des
caracte´ristiques de l’interaction entre l’exosphe`re de Titan et la magne´tosphe`re de Saturne.
Nous nous sommes donc naturellement dirige´s vers les images en haute re´solution spatiale,
nous permettant d’analyser cette interaction avec une pre´cision suffisante. Ensuite, nous
avons se´lectionne´ plus pre´cise´ment encore les images en hydroge`ne, d’e´nergie comprise
entre 20 et 50 keV. Pourquoi l’hydroge`ne ? Parce qu’il constitue la principale composante
du plasma magne´tosphe´rique et donc la principale composante des ENAs produits. Et
pourquoi cette gamme en e´nergie ? Parce que, meˆme s’il existe d’autres canaux d’e´nergie
plus faible, donc avec des taux de comptage plus forts, il s’agit des images donnant le
meilleur compromis entre la quantite´ des flux mesure´s et la diffusion angulaire induite
par la feuille de carbone : cette diffusion augmente en effet de manie`re significative pour
les faibles e´nergies. Notons par ailleurs que l’e´nergie moyenne pour ces images est autour
de 30 keV, qui est l’e´nergie conside´re´e pour la composante e´nerge´tique des protons de la
magne´tosphe`re kronienne. Pour ces raisons, ce type d’images (en H ENA de 20-50 keV)
constituera donc la base de notre travail d’analyse des donne´es de l’instrument INCA.
La diffusion angulaire de la feuille de carbone
L’interpre´tation des images obtenues par INCA ne´cessite une bonne connaissance de
la re´ponse instrumentale, en particulier concernant la diffusion angulaire introduite par
la premie`re feuille de carbone sur les particules qui la traversent.
Cette feuille est en re´alite´ une feuille composite multi-couches, constitue´e ainsi : une
couche de silicium de 237 A˚, une couche de Lexan de 300 A˚ puis une couche de carbone
de 44.38 A˚ suivie de 4 cm de vide.
La table 3.4, issue des calibrations de l’instrument INCA (Krimigis et al. 2004), fournit
les de´viations caracte´ristiques dues a` la feuille, et ce pour diffe´rentes e´nergies. Pour le
canal hydroge`ne de 20-50 keV, la de´viation caracte´ristique a` 31 keV (qui est l’e´nergie
repre´sentative de ce canal, voir paragraphe 11.1.1) est de l’ordre de 5.25◦ en azimuth et
3.5◦ en e´le´vation. On peut ensuite conside´rer la fonction de diffusion comme une gaussienne












Nous de´taillerons plus loin, dans le paragraphe 9.2.2, la prise en compte de la diffusion
angulaire due a` la feuille de carbone dans les simulations de flux d’ENAs. Nous verrons
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que plusieurs me´thodes, outre l’utilisation de la table 3.4, peuvent eˆtre envisage´es.
INCA calibration resolution results
keV/nuc sθ H sφ H sθ O sφ O
5 11.6◦ 15.1◦ 7.1◦ 4.6◦
20 6.75◦ 6.5◦
31 5.25◦ 3.5◦ 2.9◦ 1.7◦
46 3.2◦* 2.6◦* 2.0◦ 1.8◦
80 3.9◦* 1.8◦* 2.8◦ 1.4◦
90 4.8◦ 2.2◦
200 4.2◦ 1.3◦
* Large pulse-height events only
Tab. 3.4 – De´viations angulaires caracte´ristiques en azimuth (σθ) ou en e´le´vation (σφ)
pour les diffe´rents canaux d’INCA (Krimigis et al. 2004).
3.3 Les autres instruments
Nous allons comple´ter cette introduction sur la mission Cassini par une description
bre`ve de divers autres instruments (autres que l’expe´rience MIMI) dont les donne´es furent,
a` un moment ou a` un autre, utiles pour notre e´tude. Il s’agit des instruments INMS, CAPS,
UVIS, MAG, RPWS et MAPS.
L’instrument INMS (Ion and Neutral Mass Spectrometer investigation)
L’instrument INMS (Waite et al. 2004) est de´die´ a` l’analyse locale de la composition
en masse et de la densite´ des espe`ces neutres et des ions de faible e´nergie. Le principal
objectif est d’e´tudier la composition de l’atmosphe`re et de l’ionosphe`re de Titan, mais
d’autres sujets tels que le jet intense observe´ sur Encelade ont e´te´ analyse´s (Waite et al.
2006).
Il peut fonctionner selon 3 modes diffe´rents : en source ferme´e - ”closed source” -
pour les neutres (tels que N2/CH4), en source ouverte - ”open source” - pour les neutres
(comme N), ou en source ouverte pour les ions d’e´nergie infe´rieure a` 100 eV. Le premier
mode est le plus pre´cis et le plus sensible, permettant d’analyser des densite´s relativement
faibles (sans pouvoir toutefois mesurer des densite´s en-dec¸a` de ∼ 104 cm−3). Quant aux
masses des particules e´tudie´es, elles peuvent se situer de 1 a` 99 amu (unite´s de masse
atomique), avec une tre`s bonne re´solution ∆M/M de l’ordre de 1%, ce qui permet a
priori de de´tecter des hydrocarbures lourds jusques C6H6.
Compte-tenu du seuil de de´tection instrumental d’INMS, seule la basse exosphe`re de
Titan peut eˆtre analyse´e, en-dessous de 2000 km d’altitude environ (ou 7000 km pour la
de´tection de H2 d’apre`s Cui et al. (2007)). Nous verrons dans la partie suivante de la the`se
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que les re´sultats obtenus par INMS nous serviront largement pour e´tudier l’exosphe`re de
Titan.
L’instrument CAPS (Cassini Plasma Spectrometer investigation)
L’objectif global de l’instrument CAPS (Young et al. 2004) est de re´aliser des mesures
en 3D et avec une bonne re´solution en masse du plasma magne´tosphe´rique, en particulier
afin de comprendre les sources/pertes et phe´nome`nes de transport et d’acce´le´ration du
plasma dans la magne´tosphe`re.
Ces objectifs peuvent eˆtre atteints graˆce a` deux approches, la premie`re correspondant
a` une de´termination des fonctions de distributions, avec une haute re´solution temporelle,
des e´lectrons et des ions, la seconde amenant aux spectres de masse pre´cis des ions (mais
avec une re´solution temporelle plus faible). Les moyens mis a` disposition pour cela sont
trois de´tecteurs : ELS (Electron Spectrometer), IBS (Ion Beam Spectrometer) et IMS (Ion
Mass Spectrometer). L’e´nergie du plasma analysable est situe´e entre environ 1 eV et 30-50
keV. En outre, un actuateur permet de mettre en rotation l’instrument dans son ensemble
(sur un mouvement de type ”essuie-glace”, autour d’un axe paralle`le a` l’axe de syme´trie
du satellite), amenant ainsi a` une couverture de la moitie´ de l’espace en 3 minutes. Notons
enfin qu’il s’agit de l’instrument privile´gie´ pour e´tudie´ les processus d’ions pickups (en
particulier pour Titan, voir 12.2).
L’instrument UVIS (Ultraviolet Imaging Spectrograph investigation)
Parmi les diffe´rents instruments de de´tection a` distance, l’instrument UVIS (Esposito
et al. 2004) a pour objectifs principaux l’e´tude de l’atmosphe`re de Titan et de Saturne -
a` travers la chimie, les nuages et les ae´rosols, ou encore leur ratio deuterium-hydroge`ne
(D/H) -, celle de la surface des satellites kroniens et enfin l’analyse des anneaux.
Il est constitue´ de deux canaux UV (pour une longueur d’onde situe´e entre 56 et 190
nm) et de deux autres de´die´s spe´cifiquement aux occultations stellaires et a` la mesure du
rapport D/H. Il est a` noter que compte-tenu des longs temps d’inte´gration ne´cessaires,
l’instrument UVIS a e´te´, jusqu’a` aujourd’hui, moins productif qu’INMS pour l’analyse de
la basse exosphe`re de Titan.
L’instrument MAG (Magnetic field investigation)
L’instrument MAG est le magne´tome`tre de la sonde Cassini (Dougherty et al. 2004),
permettant l’analyse pre´cise du champ magne´tique local. Outre les principaux harmo-
niques sphe´riques du champ magne´tique kronien interne, les divers satellites ainsi que
la magne´tosphe`re peuvent eˆtre analyse´s. Titan est un sujet d’e´tude privile´gie´ pour cet
instrument, notamment du point de vue de l’analyse de l’interaction entre l’ionosphe`re de
Titan et le champ magne´tique kronien, avec la cre´ation d’une magne´tosphe`re induite.
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La combinaison de deux magne´tome`tres - S/VHM (Scalar / Vector Helium Magneto-
meter) et FGM (Fluxgate Magnetometer) - permet de de´terminer des champs magne´tiques
sur une large gamme de quatre ordres de grandeur, avec une pre´cision de ∼ 1 nT, ainsi
que d’e´tudier les ondes avec une excellente pre´cision pour des fre´quences de 0 a` 20 Hz.
L’instrument RPWS (Radio and Plasmawave investigation)
Le dernier instrument dont les donne´es nous furent utiles durant notre travail de
the`se est RPWS. Cette expe´rience est de´die´e a` l’e´tude des ondes (ondes du plasma ou
ondes radio) ainsi qu’a` l’analyse du plasma thermique et de la poussie`re, et ce a` travers
l’ensemble du syste`me kronien (Gurnett et al. 2004).
Il est constitue´ de plusieurs antennes : trois sont consacre´es a` la de´termination des
champs e´lectriques pour une fre´quence variant entre 1 Hz et 16 MHz, trois autres per-
mettent de de´tecter les champs magne´tiques (et ce pour une fre´quence entre 1 Hz et 12
kHz). Il y a par ailleurs une sonde de Langmuir, qui permet de mesurer avec une bonne
pre´cision la densite´ e´lectronique et la tempe´rature du plasma local.
Nous verrons par la suite (10.2.2) l’inte´reˆt qu’a eu pour nous l’utilisation des donne´es
de la sonde de Langmuir, du point de vue de l’e´tude des conse´quences des re´actions
d’ionisation par impact e´lectronique avec les e´lectrons ionosphe´riques.
Le consortium MAPS (Magnetospheric and Plasma Science with Cassini-
Huygens)
La meilleure strate´gie pour e´tudier l’ensemble des phe´nome`nes ayant lieu dans le
syste`me saturnien est bien e´videmment la mise en commun des donne´es des diffe´rents
instruments. C’est la` l’objectif de MAPS (Blanc et al. 2002), qui regroupe de nom-
breux instruments comple´mentaires et dont l’e´tude croise´e des donne´es permet d’enrichir
conside´rablement notre connaissance de la magne´tosphe`re de Saturne.
Parmi les instruments du consortium MAPS, deux permettent d’e´tudier en de´tail les
champs magne´tique et e´lectrique (MAG et RPWS) - avec RPWS consacre´ aux diverses
ondes du milieu - et deux autres analysent le plasma et les ENAs e´nerge´tiques de la
magne´tosphe`re (MIMI et CAPS). Il faut ajouter a` ceux-la` les spectrome`tre de neutres
et d’ions (pour de plus faibles e´nergies) INMS et CAPS, l’instrument radio RSS (Radio
Science Subsystem) dont les donne´es fournissent de pre´cieux renseignements sur les io-
nosphe`res de Saturne et de Titan, ou encore l’analyseur de poussie`res CDA (Cosmic Dust
Analyser) et l’instrument UVIS consacre´ aux e´missions UV.
Chapitre 4
Avant l’arrive´e de Cassini
De nombreux travaux ont e´te´ re´alise´s sur le satellite Titan et sur son interaction avec
le plasma environnant avant la mission Cassini. Nous allons ici de´tailler un peu plus l’un
de ces travaux, celui re´alise´ par Abdelkader Amsif au sein du laboratoire CESR (Amsif
(1996) ; Amsif et al. (1997) ; Dandouras and Amsif (1999)). Notre the`se s’inscrit dans la
continuite´ de ces travaux, qui ont permis d’anticiper sur les images en ENAs qu’obtiendrait
l’instrument INCA pour l’environnement de Titan.
Nous allons ici seulement rappeler les principaux e´le´ments de ces travaux : le de´veloppement
d’un premier mode`le d’exosphe`re, la mise en e´vidence d’effets de rayon de giration fini des
ions parents, la mode´lisation des spectres en e´nergie des ENAs produits dans l’exosphe`re
de Titan, et le de´veloppement d’un mode`le de simulations d’images en ENAs.
4.1 De´veloppement d’un mode`le d’exosphe`re
Dans la mesure ou` les atomes e´nerge´tiques neutres proviennent, dans le cas de Titan,
des re´actions d’e´change de charge entre les ions de la magne´tosphe`re (ce qui est le cas
le plus vraisemblable) et les neutres de l’exosphe`re, il apparaˆıt naturel qu’un mode`le de
cette exosphe`re soit de´veloppe´ afin de pre´voir les productions d’ENAs.
C’est ce qui a e´te´ re´alise´ pour la premie`re fois par Amsif (1996), graˆce aux donne´es des
sondes Voyager et aux travaux re´alise´s sur les parties plus basse de l’atmosphe`re de Titan.
Les espe`ces conside´re´es sont les cinq principales populations de neutres exosphe´riques :
N2, CH4, H2, H et N .
Le mode`le propose´ est fonde´ sur un formalisme de type Chamberlain (Chamberlain and
Hunten 1987), c’est-a`-dire un mode`le conside´rant une distribution gaussienne a` l’exobase,
prolonge´ graˆce au the´ore`me de Liouville aux altitudes supe´rieures (voir le chapitre 5 pour
plus de de´tails quant a` la mode´lisation de l’exosphe`re et a` ce formalisme). Ce mode`le ne
prend en compte que les particules intersectant l’exobase, c’est-a`-dire les populations bal-
listiques - quittant l’altitude critique pour finalement la re´intersecter - et les populations
d’e´chappement - dont la vitesse est supe´rieure a` la vitesse d’e´chappement de Titan. En
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particulier, les populations satellites, non relie´es a` l’altitude critique, ne sont pas prises
en compte dans cette mode´lisation.
Apre`s divers essais sur les parame`tres a` l’exobase (notamment la tempe´rature Tc et
l’altitude critique Hc), un mode`le de re´fe´rence fut propose´, avec une bonne concordance
par rapport aux mode`les hydrostatiques alors existants de la basse atmosphe`re dans la
zone de recouvrement. Les parame`tres de ce mode`le sont pre´sente´s dans la table 4.1, avec
non seulement les tempe´rature et altitude pour l’exobase, mais e´galement les densite´s a`




Nc(N) 1.9 ∗ 105 cm−3
Nc(H) 4.2 ∗ 103 cm−3
Nc(H2) 1.8 ∗ 105 cm−3
Nc(N2) 9.6 ∗ 106 cm−3
Nc(CH4) 5.8 ∗ 106 cm−3
Tab. 4.1 – Caracte´ristiques a` l’exobase issues de Amsif et al. (1997)
Les profils exosphe´riques obtenus (voir la figure 7.1) indiquent que les espe`ces N2 et
- dans une moindre mesure - CH4 sont les principales espe`ces neutres a` basse altitude,
puis les espe`ces plus le´ge`res H et H2 deviennent majoritaires aux plus hautes altitudes.
Les espe`ces N2 et CH4 sont donc par conse´quent les principales sources d’ENAs a` basse
altitude, avant que H et surtout H2 ne deviennent les principales source d’ENAs pour
l’imagerie de l’exosphe`re e´tendue de Titan.
4.2 Les effets de rayon de giration fini des ions
Les donne´es des sondes Voyager ont permis de de´terminer l’intensite´ du champ magne´tique
de Saturne (Titan ne posse´dant pas de champ intrinse`que de´tectable) a` l’orbite de Titan,
en l’e´valuant a` B ∼ 5 nT (Neubauer et al. 1984). Or compte-tenu des e´nergies concerne´es
par l’imagerie en ENA avec l’instrument INCA (de l’ordre de 10 keV au minimum), il
apparaˆıt rapidement que les rayons de giration des ions parents d’ENAs peuvent eˆtre tre`s
importants. Ainsi, pour un proton (donc parent d’H ENA) d’e´nergie E = 50 keV, le rayon
de giration Rg vaut (pour un angle d’attaque de 90




= 6300 km. Il s’agit
donc d’un rayon de giration plus grand que le rayon de Titan lui-meˆme (RT = 2575 km).
Il est donc envisageable que des effets spe´cifiques proviennent de l’importance de ces
rayons de giration des ions. Les travaux de Amsif (1996) ont ainsi mis en e´vidence l’exis-
tence d’effets de rayon de giration finis des ions parents d’ENAs tre`s significatifs. Ces effets
induisent une ”ombre” pour les ions parents d’ENAs, lie´e a` la configuration du champ
magne´tique, et conduisant a` une anisotropie pour la de´tection d’ENAs a` distance.
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En effet, le principe, sche´matise´ sur la figure 4.1, est le suivant. Conside´rons le cas
simplifie´ d’un ion, avec un angle d’attaque de 90◦, en giration dans le plan perpendiculaire
au champ magne´tique homoge`ne de Saturne. Si l’on conside`re une trajectoire circulaire
pour ces ions (cas simplifie´, qui sera discute´ plus loin dans la the`se), il est e´vident que
dans certaines re´gions un ion traversera les couches les plus basses de l’atmosphe`re (en-
dessous de l’exobase, repre´sente´e en pointille´s, ou` il sera perdu par diverses collisions) voire
rencontrera la surface de Titan. Compte-tenu de l’orientation du champ magne´tique, et
donc du sens de giration des ENAs, il est e´vident que, dans la zone grise´e de la figure
4.1, les protons susceptibles de cre´er des ENAs qui seront ensuite de´tecte´s par l’imageur
a` bord de Cassini auront en amont (du point de cre´ation de l’ENA) traverse´ l’exobase.
La conse´quence est donc que cette re´gion est une zone d’exclusion pour ces ions, et donc
une zone d’ombre induite par les effets de rayon de giration fini pour l’imagerie en ENAs.
On obtient ainsi des images en ENAs avec une forte asyme´trie, directement lie´e a`
l’orientation du champ magne´tique dans l’environnement de Titan. L’asyme´trie est donc
e´videmment inde´pendante de la position du Soleil ou de Saturne. Ces asyme´tries dans les



















Fig. 4.1 – Sche´ma repre´sentant les effets de rayon de giration fini des ions parents, issu
de Dandouras and Amsif (1999).
4.3 Un mode`le de calcul de flux d’ENAs
La dernie`re e´tape des travaux de Amsif (1996) a e´te´ le de´veloppement d’un mode`le
d’imagerie des flux d’ENAs pour l’environnement de Titan, en premie`re e´tape a` deux
dimensions, puis finalement a` trois dimensions. Les flux d’ENAs sont alors calcule´s, pour
simplifier, graˆce a` la formule 2.2 e´voque´e pre´ce´demment, avec en entre´e les densite´s de
neutres exosphe´riques mode´lise´es plus haut ainsi que les profils en e´nergie des flux de
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protons obtenus par Krimigis et al. (1983) a` partir des donne´es de Voyager.
Outre une limite dure d’e´mission des ENAs conside´re´e a` l’exobase (hypothe`se qui sera
longuement discute´e plus loin), le mode`le prend en compte les effets de rayon de gira-
tion fini des ions parents de´taille´s pre´ce´demment et leur angle d’attaque. De nombreuses
configurations ont e´te´ conside´re´es, mettant en e´vidence la pre´sence syste´matique d’un pic
de production d’ENAs autour de l’exobase. Ce maximum d’e´mission est attendu car il
correspond a` la profondeur optique inte´gre´e maximale. Repre´sente´s par une limite dure
d’e´mission, les processus d’absorption d’ENAs sont en effet d’autant plus importants que
la ligne de vise´e est proche du nadir, puisque les densite´s sont plus fortes (les altitudes
explore´es sont plus faibles), impliquant de plus nombreuses collisions. Mais dans le meˆme
temps, les densite´s de neutres de´croissant avec l’altitude, la production d’ENA diminue
pour des lignes de vise´e s’e´loignant du nadir. Il y a donc un e´quilibre entre ces deux
aspects, induisant un maximum d’e´mission a` une altitude de´termine´e.
A l’issue de ces travaux, Nathalie Cazajus a introduit, en aval de ce mode`le, l’effet
instrumental de diffusion angulaire induit par la feuille de carbone a` l’entre´e d’INCA
(Dandouras and Amsif 1999). Le re´sultat de ces simulations de type Monte-Carlo peut
eˆtre visualise´ sur la figure 4.2, pre´sentant l’image pixe´lise´e que devrait obtenir l’instrument
INCA pour l’environnement de Titan (pour le champ de vue de 90◦*120◦). On obtient
donc un croissant lumineux (avec les couleurs donnant le nombre de particules de´tecte´es en
tenant compte du facteur ge´ome´trique effectif de l’instrument), avec une certaine largeur




















Fig. 4.2 – Simulation Monte-Carlo d’imagerie en H ENA, issue de Dandouras and Amsif
(1999). L’altitude de l’imageur est d’environ 6000 km, et les e´nergies conside´re´es entre 10
et 50 keV, pour une dure´e d’acquisition de 5.75 minutes.
Deuxie`me partie




Cette partie sera consacre´e a` l’e´tude de l’exosphe`re de Titan, qui est la re´gion source
des Atomes E´nerge´tiques Neutres (ENAs) que l’instrument INCA observe. De manie`re
analogue au travail d’Amsif et al. (1997), nous allons ici mode´liser l’exosphe`re de Titan,
en utilisant les donne´es re´centes de la sonde Cassini, pour les 5 principales espe`ces neutres
de l’exosphe`re : H, N , H2, CH4 et N2. Ceci nous permettra ensuite d’en de´duire les ENAs
produits (cf. partie III).
Apre`s avoir de´crit la mode´lisation d’une exosphe`re (5), avec en particulier l’exemple
du formalisme de Chamberlain, nous de´taillerons les conditions aux limites utilise´es pour
l’exosphe`re de Titan (6), aussi bien pour l’altitude critique que pour la limite exte´rieure de
l’exosphe`re a` travers la notion de sphe`re de Hill, avant de de´velopper un premier mode`le
thermique (7), et enfin de s’inte´resser au de´veloppement d’un mode`le prenant en compte
des profils non thermiques (8).
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Chapitre 5
La mode´lisation de l’exosphe`re
5.1 Les principes ge´ne´raux
L’e´quation hydrostatique classiquement utilise´e pour les parties les plus denses de l’at-
mosphe`re est fonde´e sur l’hypothe`se de collisions nombreuses, afin d’obtenir un e´quilibre
thermodynamique local. La fonction de distribution des vitesses est alors isotrope et
conside´re´e comme maxwellienne. Cette hypothe`se est, par de´finition, fausse dans le cas
d’une exosphe`re, par l’absence meˆme de collisions.
Des the´ories ont donc e´te´ de´veloppe´es afin de prendre en compte le caracte`re quasi
non-collisionnel de l’exosphe`re. Ainsi, deux me´thodes aux re´sultats similaires sont appa-
rues, soit par application du the´ore`me de Liouville, soit par l’utilisation de l’equation
de Boltzmann. Le principe e´tant de conside´rer une distribution maxwellienne a` l’exobase
pour ensuite en de´duire le prolongement en altitude (O¨pik and Singer (1959), Johnson
and Fish (1960), O¨pik and Singer (1961), Shen (1963)). Chamberlain (1963) a, dans la
ligne´e de ces travaux, de´veloppe´ un formalisme qui est encore aujourd’hui la re´fe´rence
pour mode´liser l’exosphe`re de manie`re simple et efficace.
Il est peut eˆtre inte´ressant de noter que d’autres formalismes plus re´cents (Schunk
and Nagy (2000), Kim (1991)) permettent de prendre en compte des distributions non
maxwelliennes a` l’exobase, ce qui permet de conside´rer des profils non thermiques (voir
partie 8).
Le calcul des densite´s exosphe´riques a` travers ces me´thodes a ne´cessite´ de cate´goriser
les diffe´rents types de particules qui remplissent l’espace des phases d’une exosphe`re. On
distingue ainsi (Banks and Kockarts 1973) sur les figure 5.1 et 5.2 :
1. les particules qui intersectent l’exobase (seules a` pouvoir eˆtre analyse´es par prolon-
gation de la distribution a` l’exobase), avec
– (1) les particules balistiques, sortantes ou rentrantes, ayant une vitesse a` l’exobase
infe´rieure a` la vitesse d’e´chappement (zone hachure´e horizontalement de la figure
5.2)
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Fig. 5.1 – Repre´sentation des diffe´rentes orbites peuplant l’espace des vitesses d’une
exosphe`re : orbites balistiques (1), d’e´chappement (2), provenant de l’infini (3), satellites
(4) et enfin externes (5).
– (2) les particules qui s’e´chappent (zone hachure´e verticalement exte´rieure aux
cercles)
– (3) les particules qui proviennent de l’espace interplane´taire (zone syme´trique, par
rapport a` l’axe de vitesse orthoradiale Vt, de celle des particules en e´chappement)
2. les particules qui n’intersectent jamais l’exobase, avec
– (4) les particules en orbites satellites, dont le pe´rige´e est au-dela` de l’exobase
(zones grise´es non hachure´es)
– (5) les particules provenant de l’espace interplane´taire, non lie´es gravitationnelle-
ment au corps en question (zones a` l’exte´rieur des hyperboles et des cercles)
5.2 Le formalisme de Chamberlain
Nous allons maintenant de´velopper le formalisme de Chamberlain (Chamberlain and
Hunten 1987), qui fut la base de notre mode´lisation de l’exosphe`re thermique de Titan.
Il s’agit d’un formalisme fonde´ sur le the´ore`me de Liouville, the´ore`me qui re´git les distri-
butions spatiales et de moment de particules situe´es dans un environnement peu dense et
quasi non-collisionnel. On suppose par ailleurs une syme´trie sphe´rique pour l’exosphe`re,
avec pour seule influence celle de la gravitation.
L’e´quation de Liouville peut eˆtre obtenue a` partir de la simple e´quation de conservation
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Fig. 5.2 – Repre´sentation des populations exosphe´riques, d’apre`s Fahr and Shizgal (1983)
dans le cas terrestre, dans l’espace des vitesses radiale Vr et orthoradiale Vt (soit respec-
tivement vr et vχ dans le formalisme de Chamberlain).




avec % la densite´ massique et et v la vitesse des particules.
En se plac¸ant dans l’espace des phases a` six dimensions, ou` qi et pi repre´sentent













(fp˙i)) = 0 (5.2)
Compte-tenu de la seule influence gravitationnelle, les e´quations du mouvement s’e´crivent,
en utilisant l’ope´rateur Hamiltonien H (qui repre´sente l’e´nergie totale exprime´e en fonc-
























p˙i) = 0 (5.4)
Ainsi, la de´rive´e totale est nulle le long du ”chemin” emprunte´ par un petit e´le´ment
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de volume ferme´, chemin de´termine´ par les e´quations du mouvement. Par conse´quent, le
the´ore`me de Liouville e´tablit que la densite´ dans l’espace des phases reste constante le
long d’une trajectoire dynamique.
Si maintenant on applique cette e´quation a` notre proble`me, avec l’hypothe`se d’e´tat
stationnaire (∂f
∂t










ou` r est la distance radiale et pr est la composante radiale du moment.
L’expression du lagrangien d’une particule dans un champ gravitationnel permet d’en
de´duire celle du second moment ge´ne´ralise´ Pχ = Mr
2χ˙ (M et χ˙ e´tant respectivement la











G et M e´tant respectivement la constante gravitationnelle et la masse du corps central.







P˙χ = 0 (5.8)
Il est alors temps d’introduire la fonction de distribution f suppose´e maxwellienne a`
l’exobase, de distance radiale rc, avec une tempe´rature Tc et une densite´ Nc (k e´tant la
constante de Boltzmann) :















En remplac¸ant 5.7 et 5.10 dans l’e´quation de Liouville 5.5, on obtient une relation













On en de´duit ainsi, par inte´gration de rc a` r, la fonction de distribution a` n’importe
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quelle distance radiale :











ou` λ donne le potentiel de gravitation en unite´s de kTc (avec vesc vitesse d’e´chappement
et U = (2kTc
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Si, comme c’est le cas en-dessous de l’exobase, les moments pr et Pχ peuvent prendre
toutes les valeurs (−∞ < pr <∞ et 0 < Pχ <∞), l’inte´gration de 5.13 sur tout l’espace






Ceci correspond a` la forme ge´ne´ralise´e de la loi barome´trique isotherme. Mais les
moments peuvent-ils prendre toutes les valeurs ? Non, car a` haute altitude, la pression
n’est clairement plus isotrope. Il suffit par ailleurs de conside´rer le cas r →∞ qui ame`ne,
avec la relation 5.14, a` λ → 0 et la densite´ a` l’infini est donc finie et non nulle, ce qui
constitue un paradoxe.
Pour re´soudre cette difficulte´, il est ne´cessaire de conside´rer chaque type d’orbite afin
d’inte´grer correctement l’e´quation de Liouville. La densite´ N est ainsi conside´re´e comme
le produit de la densite´ barome´trique Nb et d’une fonction de partition ζ(λ), fonction qui
de´finit la fac¸on dont les diffe´rentes classes d’orbites remplissent l’espace des vitesses :
































= ξ2 + ν (5.19)
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= ξ2 + ν − λ = ψ − λ (5.21)








La fonction de partition peut eˆtre conside´re´e comme la fraction pre´sente de la distribu-
tion maxwellienne isotrope. Trois types d’orbites sont conside´re´es, parmi celles de´finies sur
la figure 5.1 : les populations balistiques (1), intersectant l’exobase, celles qui s’e´chappent
de l’altitude critique (2), et enfin les orbites satellites (4). Les autres types de popula-
tions, que sont les particules provenant de l’infini (3) et externes (5) ne peuvent pas eˆtre
ici conside´re´es, non seulement parce qu’elles ne sont pas relie´es a` l’exobase, mais aussi et
surtout en raison d’une large me´connaissance de ces particules (meˆme si elles sont cer-
tainement ne´gligeables dans notre cas). L’absence de particules provenant de l’infini sera
par ailleurs e´voque´e dans le paragraphe 7.1.3.
Le calcul des densite´s se fera donc en conside´rant la somme des fonctions de par-
titions de chaque population (voir la figure 7.3 pour les contributions relatives de ces
populations) :
N(r) = Nce
−(λc−λ)(ζbal(λ) + ζesc(λ) + ζsat(λ)) (5.23)
5.2.1 Les populations balistiques
Ces particules, qui quittent l’altitude critique pour la retraverser au retour, ont une
e´nergie totale h ne´gative. La syme´trie de ces trajectoires implique e´galement une syme´trie
par rapport aux valeurs positives ou ne´gatives de ξ.
La combinaison des relations 5.8, 5.17 et 5.21 ame`ne a` :






(h+ λc − ξ2c ) (5.24)




(λc − λ− ξ2c + ξ2) (5.25)
Les populations balistiques passent ne´cessairement par l’exobase, donc ξc doit eˆtre
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(λc − λ+ ξ2) ≡ ν1(ξ) (5.26)
La condition sur l’e´nergie implique que :
ν < λ− ξ2 ≡ ν2(ξ) (5.27)
La valeur maximale de ν est soit ν1 soit ν2. Avec la condition ν1 < ν2, on en de´duit que :
ξ2 < λ(1− λ/λc) ≡ ξ21 (5.28)

























































pour ψ > ψ1 (5.32)










5.2.2 Les populations d’e´chappement
Par analogie au raisonnement sur les populations balistiques, l’e´nergie doit ici eˆtre posi-
tive, tandis que la condition d’intersection avec l’exobase, combine´e a` la notion d’e´chappement
(ici sont exclues les particules qui proviennent de l’infini pour croiser ensuite l’exobase),
implique que ξc soit non seulement re´el, mais positif. De meˆme, nous avons ν ≤ ν1(ξ) (voir
5.26). La condition sur l’e´nergie implique ici que ν ≥ ν2(ξ), condition qui se transforme en
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ν ≥ 0 au cas ou` ν2 < 0, ce qui a lieu lorsque ξ > +λ1/2 (cf. 5.27). En outre, la condition
ν2 ≤ ν ≤ ν1 implique que ξ > ξ1.






















































5.2.3 Les populations satellites
Dans l’hypothe`se d’une exosphe`re purement non collisionnelle, les particules satellites
n’existent pas, car elles de´rivent des autres populations (balistiques essentiellement) subis-
sant des collisions ou re´actions diverses qui changent leurs trajectoires. Ainsi, tout de´pend
de l’e´quilibre e´ventuel entre les sources et les pertes. Dans l’environnement de Titan, qu’il
soit a` l’exte´rieur de la magne´tosphe`re de Saturne ou directement soumis au plasma en
corotation de la magne´tosphe`re, l’environnement est suffisamment riche en plasma et en
interactions pour induire un certain nombre de collisions. Il est donc plus que probable
que les populations satellites soient pre´sentes dans l’exosphe`re de Titan.
Dans l’hypothe`se d’un e´quilibre entre sources et pertes, et en supposant que les colli-
sions sont les seuls me´canismes de perte, l’existence de collisions dans l’exosphe`re pourra
e´tablir une distribution isotrope pour toutes les populations e´nerge´tiquement autorise´es.
Ainsi, si l’on remplit entie`rement la distribution des particules satellites et que l’on
s’inte´resse a` l’ensemble des particules captives, satellites ou balistiques, on obtient les
limites d’inte´gration suivantes : 0 < ν < λ− ξ2 et 0 < ξ2 < λ. Ce qui ame`ne a` :



















Les populations satellites, mode´lise´es de cette manie`re, dominent les autres populations
a` haute altitude (cf. 7.1.2). Chamberlain (1963) a d’ailleurs calcule´ les profils en altitude
asymptotiques des diffe´rentes populations, avec pour les particules satellites la fonction
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Il est par ailleurs aise´ d’e´tablir que cette loi asymptotique des populations satellites
est tre`s proche d’une loi de puissance du type λ2 a` hautes altitudes (Brandt et al. (2005) ;
Roelof, communication prive´e), ce qui est e´galement le cas des populations d’e´chappement.
Notons par ailleurs que le profil de densite´ asymptotique des particules balistiques est
quant a` lui : ζbal(λ)→ 2pi1/2 λ
5/2
λc
Discussion sur la mode´lisation des populations satellites
Cependant, comme indique´ pre´ce´demment, la the´orie non-collisionnelle pour l’exosphe`re
ne permet pas d’expliquer la pre´sence de ces populations satellites, dont le pe´riapse se
situe au-dela` de l’altitude critique. Une approche collisionnelle est donc ne´cessaire pour
les quantifier, utilisant l’e´quation de Boltzmann qui de´termine la fonction de distribution
des particules en pre´sence de termes de sources et de pertes. Fahr and Shizgal (1983) ont
a` ce propos de´taille´ les diffe´rentes approches utilise´es pour de´terminer l’importance des
populations satellites, avec la Terre comme exemple de re´fe´rence pour les processus en
jeu.
Une premie`re approche de´veloppe´e est le concept de niveau critique des particules
satellites, introduit par Chamberlain (1963). Il s’agit d’une approximation permettant
d’adapter l’approche non collisionnelle au cas collisionnel, consistant a` conside´rer une
altitude critique rcs au-dela` de laquelle les particules satellites ne sont plus cre´e´es. En-
dessous de cette altitude critique, qui se situe au-dessus de l’exobase, les processus de
cre´ation et de perte permettent un e´quilibre pour ces populations. Mais les processus
de cre´ation de´croissant avec l’altitude (les densite´s de particules neutres exosphe´riques,
particules sources des populations satellites, de´croissent), ils deviennent ne´gligeables au-
dela` de cette altitude critique. Les particules satellites orbitant au-dela` de rcs (mais avec
un pe´riapse en-dec¸a` puisqu’ils ne sont plus cre´e´s au-dessus) sont alors conside´re´s comme
des particules balistiques, traversant l’altitude critique rcs.
Les densite´s se calculent alors de cette manie`re : au-dessus de rcs, les populations balis-
tiques et satellites sont calcule´es a` partir de la seule fonction de partition des populations
balistiques, avec comme altitude de re´fe´rence non plus l’exobase mais rcs. La principale
difficulte´ de cette me´thode est de de´terminer une altitude critique rcs approprie´e a` la
re´alite´.
Une approche plus rigoureuse a e´te´ de´veloppe´e par Richter et al. (1979) pour le cal-
cul des distributions de populations satellites, a` partir de l’inte´gration de l’e´quation de
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= P+s − P−s (5.41)
ou` la fonction de distribution fs des particules satellites de vitesse locale vs est inte´gre´e le
long de l’abscisse curviligne s, en fonction des taux locaux de production P+s et de perte
P−s .
Richter et al. (1979) ont e´galement utilise´ une approximation conside´rant une e´quilibre
local entre les processus de source et de perte, donnant des re´sultats quelque peu diffe´rents
de ceux du concept d’altitude critique des populations satellites de´crit pre´ce´demment
(sauf en-dessous de rcs ou` les re´sultats sont identiques compte-tenu de la meˆme hypothe`se
d’e´quilibre).
Les deux me´thodes approximatives donnent des re´sultats qui restent cependant diffe´rents
des calculs rigoureux, avec une surestimation ou une sous-estimation directement relie´es





En ce qui concerne les processus de perte et de source pour les particules satellites,
tout de´pend de l’objet conside´re´. Les e´tudes pre´ce´dentes concernent le cas terrestre, mais
dans le cas de Titan, les principaux me´canismes en jeu sont probablement les suivants :
– les collisions e´lastiques entre particules neutres exosphe´riques peuvent eˆtre un pro-
cessus soit de production soit de perte, par une de´flection qui les transforme respecti-
vement en populations satellites (a` partir de particules balistiques ou en e´chappement)
ou en particules balistiques / en e´chappement (a` partir de populations satellites)
– les re´actions d’e´change de charge entre les ions magne´tosphe´riques ou ionosphe´riques
et les neutres exosphe´riques constituent un me´canisme de perte ou de source pour
les particules satellites : un ion incident A+, dont la vitesse locale fait partie du
volume de l’espace des phases des populations satellites, peut ainsi se transformer
en particule satellite A ; une particule satellite peut e´galement eˆtre ionise´e, et donc
perdue, par ce type de re´actions
– la photoionisation peut e´galement constituer une perte de particules satellites (par
ionisation), meˆme si ce me´canisme est bien moins efficace que pour le cas terrestre (le
flux solaire est 100 fois plus faible sur Titan compte-tenu de la distance de Saturne
au Soleil)
– la pression de radiation solaire peut constituer une source ou une perte de particules
satellites : elle agit en effet sur les trajectoires des particules exosphe´riques, avec en
particulier une variation de l’altitude du pe´riapse, ou une de´viation angulaire du
plan orbital selon l’orientation par rapport a` la direction solaire.
– diverses re´actions chimiques sont e´galement a` envisager comme e´ventuelle source ou
perte de particules satellites (par exemple la dissociation de N2 en N , de H2 en H)
Le calcul complet et rigoureux des populations satellites de l’exosphe`re de Titan n’a
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pas e´te´ de´veloppe´ au cours de la the`se, mais leur importance pour l’espe`ce principale
a` haute altitude (H2) est discute´e plus loin a` partir des observations en ENAs (voir le
paragraphe 7.1.2).
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Chapitre 6
Les conditions aux limites
Nous allons ici de´tailler les conditions aux limites conside´re´es dans notre e´tude de
l’exosphe`re, aussi bien pour la limite infe´rieure (6.1), l’exobase, que pour celle exte´rieure
(6.2).
6.1 Conditions a` l’exobase : le mode`le atmosphe´rique
de Toublanc
La de´finition des conditions a` l’exobase pour notre mode´lisation de l’exosphe`re de Ti-
tan nous a amene´s a` utiliser l’un des principaux travaux de mode´lisation de l’atmosphe`re
de Titan parmi ceux e´voque´s plus haut, celui de Toublanc et al. (1995), ainsi que, naturel-
lement, les re´sultats de l’instrument INMS (par ailleurs proches des re´sultats de Vervack
et al. (2004)).
En effet, la mode´lisation de l’exosphe`re ne´cessite la connaissance des caracte´ristiques
de l’exobase que sont l’altitude Hc, la tempe´rature Tc et les densite´s des diffe´rentes espe`ces
prises en compte. La position en altitude ainsi que la tempe´rature seront, dans un premier
temps, prises conforme´ment aux re´sultats pour le survol Ta d’INMS (Leblanc, communica-
tion prive´e ; Waite et al. (2005)). Mais, en ce qui concerne les densite´s, l’e´quipe INMS n’a
pas fourni de mesures de densite´ uniques pour H2, N2 et CH4 et spe´cifiques a` l’exobase
(les profils de´pendent de l’orbite ingress ou egress, donc de la partie entrante ou sortante
du survol, avec en outre des variations horizontales parfois non ne´gligeables). Par ailleurs,
aucun instrument n’a pu fournir de profil de densite´ pour H et N , que nous souhaitons
conside´rer dans notre mode`le.
Nous avons, pour ces diverses raisons, choisi d’utiliser pour les conditions de densite´s
a` l’exobase les re´sultats issus du travail de mode´lisation de Toublanc et al. (1995). Il
s’agit d’un mode`le photochimique de l’atmosphe`re de Titan, fortement enrichi depuis la
publication initiale, et fournissant actuellement des densite´s jusqu’a` l’exobase, avec 119
espe`ces implique´es dans 1036 re´actions.
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 = 1425 km 
Fig. 6.1 – Profils de densite´s, issus de la nouvelle version du mode`le de Toublanc et al.
(1995), pour les 5 principales espe`ces a` l’exobase (conside´re´e ici a` 1425 km d’altitude).
Cependant, depuis cette publication (Toublanc et al. 1995), diverses indications issues
de l’instrument INMS, telles que sur l’altitude de l’homopause (limite en-dec¸a` de laquelle
la diffusion turbulente est dominante par rapport a` la diffusion mole´culaire) ou celle de
l’exobase, ont change´ quelque peu la connaissance de la structure de l’atmosphe`re. En
particulier, l’altitude de l’homopause e´tait, dans les divers mode`les disponibles dans la
litte´rature (Yung et al. (1984), Keller et al. (1992), Toublanc et al. (1995)), aux alentours
de 800 km d’altitude. Or Waite et al. (2005) l’ont estime´ a` environ 1200 km d’altitude.
Ainsi, une nouvelle version du mode`le de Toublanc et al. (1995) a e´te´ de´veloppe´e a`
la suite de ces re´sultats. La principale e´volution introduite fut de changer la valeur du
coefficient de diffusion turbulente. La figure 6.1 donne le re´sultat issu de cette e´volution
du mode`le (Toublanc, communication prive´e).
Une analyse a ensuite naturellement e´te´ faite de la diffe´rence entre ce mode`le et les
re´sultats d’INMS. La figure 6.2 correspond aux re´sultats d’INMS pour le premier survol
Ta. La comparaison entre le mode`le et ces re´sultats indique des valeurs tre`s similaires pour
les principales espe`ces que sont N2, CH4 et H2. Cependant, le mode`le semble sous-estimer
d’un facteur 2 la densite´ a` l’exobase de H2. Cette diffe´rence est tout a` fait acceptable en
soi, mais nous verrons (chapitre 7) que cette espe`ce est la source principale d’ENAs dans
l’exosphe`re e´tendue. Nous avons donc, pour plus de pre´cision dans nos calculs, multiplie´
par 2 la densite´ a` l’exobase de H2 issue du mode`le.
Les conditions a` l’exobase seront donc, dans un premier temps, celles de´finies dans la
Chapitre 6. Les conditions aux limites 67
Fig. 6.2 – Profils de densite´s, pour N2 et CH4, obtenus par l’instrument INMS pour le
premier survol de Titan (Ta) par Cassini (Waite et al. 2005). Les donne´es sont compare´es
a` des ajustements ainsi qu’aux profils issus de Vervack et al. (2004).
table 6.1.
Cependant, nous allons par la suite essayer d’autres conditions aux limites, que ce
soit pour voir l’influence de la tempe´rature (7.1.1), ou encore pour analyser de manie`re
comparative l’exosphe`re pour diffe´rents survols (voir les parties 7.2 et 8.2) a` l’aide des
re´sultats d’INMS (de la Haye (2005),de La Haye et al. (2007)).
Un autre aspect de la condition a` l’exobase consiste en la de´finition de la distribution de
particules conside´re´e a` l’altitude critique. Si pour l’exosphe`re thermique nous conside´rons
la traditionnelle distribution gaussienne, a` la base du formalisme de Chamberlain (cf. 5),





Nc(N) 7.1 ∗ 104 cm−3
Nc(H) 4.6 ∗ 104 cm−3
Nc(H2) 5 ∗ 105 cm−3
Nc(N2) 5.9 ∗ 107 cm−3
Nc(CH4) 4.9 ∗ 106 cm−3
Tab. 6.1 – Parame`tres initiaux a` l’exobase issus du mode`le de Toublanc et des re´sultats
d’INMS (Waite et al. 2005)
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6.2 Limite exte´rieure d’une exosphe`re : notion de
sphe`re de Hill
L’altitude ”critique”, de´finie pre´ce´demment, de´signe la limite basse d’une exosphe`re
plane´taire. Cependant, jusqu’ou` donner un sens a` cette notion d’exosphe`re ? En re´alite´,
une particule exosphe´rique est par de´finition lie´e gravitationnellement a` l’objet en ques-
tion. La limite d’influence gravitationnelle de cet objet constitue donc probablement une
bonne limite exte´rieure a` l’exosphe`re d’un corps.
Cette zone d’influence peut eˆtre estime´e par l’analyse de la sphe`re de Hill, connue aussi
sous le nom de sphe`re de Roche, puisque l’astronome George William Hill s’est fonde´ sur
les travaux du franc¸ais Edouard Roche. Il s’agit d’une approximation de la frontie`re ou` un
objet peut eˆtre conside´re´ comme en orbite autour d’un corps ou d’un autre (donc d’une
solution particulie`re du proble`me a` trois corps). Dans le cas qui nous concerne, il s’agit
de savoir si une particule est dans la zone d’influence de Titan ou de Saturne.
Une approximation du rayon R de cette sphe`re pour Titan peut eˆtre obtenue par un
raisonnement simple, en supposant e´gales les vitesses angulaires de la particule autour
de Titan ΩParticule/T itan (a` la frontie`re de la sphe`re de Hill) et celle de Titan autour de
Saturne ΩTitan/Saturne. En prenant le cas simplifie´, mais repre´sentatif pour Titan, d’une
orbite circulaire, on obtient par simple application de la loi fondamentale de la dynamique :




















avec VParticule/T itan et VTitan/Saturne les vitesses orbitales de la particule par rapport a` Titan
et de Titan par rapport a` Saturne, a le demi grand axe de l’orbite de Titan (a = 1221803
km ou a ≈ 20 RS, avec RS = 60268 km rayon de Saturne), G la constante gravitationnelle
(G = 6, 67 ∗ 10−11 m3 kg−1 s−2), m la masse de Titan (m = 1, 346 ∗ 1023 kg), et M celle
de Saturne (M = 5, 685 ∗ 1026 kg)
L’expression plus rigoureuse, commune´ment utilise´e, peut s’exprimer ainsi (Hill (1877) ;
Henon (1970)), dans le cas concernant un objet de masse ne´gligeable par rapport aux
masses des deux corps en question :
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Fig. 6.3 – Image en H ENA obtenue par INCA durant le survol Tb, le 13 de´cembre
2004, pour des energies entre 20 et 50 keV. Saturne est le centre du repe`re (X,Y,Z), et un
halo est de´tecte´ autour de Titan (voir l’isodistance de 40000 km en pointille´s). Extrait de
Brandt et al. (2005).
avec e l’eccentricite´ de l’orbite quasi-circulaire de Titan (e = 0.0292).
Le re´sultat donne pour Titan une sphe`re de Hill de rayon R ≈ 50000 km, ce qui
implique une exosphe`re qui peut eˆtre tre`s e´tendue pour Titan, lorsque l’on compare cette
limite exte´rieure avec l’altitude de l’exobase Hc ≈ 1425 km d’apre`s les re´sultats d’INMS
(Waite et al. 2005).
Par ailleurs, il est inte´ressant de noter que des travaux ont e´te´ re´alise´s sur l’imagerie
par atomes e´nerge´tiques neutres de l’exosphe`re e´tendue de Titan par Brandt et al. (2005).
Les re´sultats montrent qu’un halo exosphe´rique est clairement de´tecte´ (voir la figure 6.3)
de manie`re spe´cifique autour de Titan, jusqu’a` des distances de plusieurs dizaines de mil-
liers de km. Ce re´sultat confirme non seulement l’existence d’une exosphe`re a` de telles
distances, mais e´galement que ce halo est compatible avec une loi en 1/r2 pour de l’hy-
droge`ne atomique. Cette loi est par ailleurs caracte´ristique non seulement des populations
d’e´chappement mais aussi des populations satellites qui sont majoritaires a` haute altitude,
lorsque les rares collisions existantes permettent de peupler au maximum ces populations
(cf. la loi asymptotique satellite en 5.2.3).
Enfin, la notion meˆme d’exosphe`re pour Titan a` haute altitude peut e´galement eˆtre
limite´e par l’existence e´ventuel d’un tore de neutres non thermiques. Ainsi, un tel tore
d’azote e´tait sugge´re´ par Strobel and Shemansky (1982), produit selon Ip (1992) par impact
dissociatif d’e´lectrons et recombinaison e´lectronique dissociative. Cependant, parmi les
instruments a` bord de Cassini, ni INCA (Brandt et al. 2005), ni UVIS (Hansen et al.
2005), ni CAPS (Smith et al. 2006), n’ont pour l’instant pu de´tecter un tel tore d’azote.
En outre, l’exosphe`re de Titan est probablement complexe lorsque l’on se rapproche du
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bord de la sphe`re de Hill : d’une part, l’influence gravitationnelle de Saturne induit un
e´chappement supple´mentaire au flux d’e´chappement thermique de Jeans, dans la mesure
ou` toutes les particules au-dela` de la sphe`re de Hill sont dans les faits en e´chappement
(et non plus uniquement celles de´finies comme telles a` l’exobase) ; d’autre part, les forces
d’inertie dues au mouvement de Titan autour de Saturne induisent probablement une
asyme´trie de l’exosphe`re, avec une forme non sphe´rique.
Nous conside´rerons par la suite que l’exosphe`re de Titan s’e´tend sur au moins plusieurs
dizaines de milliers de km. Ceci permettra de faire une mode´lisation de l’exosphe`re jusqu’a`
de tre`s hautes altitudes ou` la notion d’exosphe`re garde encore tout son sens. Nous limite-
rons par ailleurs les profils en altitude a` 10000 ou 30000 km, afin de garder une visibilite´
correcte de la basse exosphe`re ou` les profils de densite´s sont les plus dynamiques.
Chapitre 7
L’exosphe`re thermique
Nous allons dans cette partie de´velopper un premier mode`le de l’exosphe`re de Titan,
ne prenant en compte que des profils thermiques. Les caracte´ristiques d’un mode`le va-
lable pour le premier survol de Titan Ta sont tout d’abord pre´cise´es (7.1), avant qu’une
comparaison ne soit re´alise´e pour diffe´rents survols (7.2).
7.1 Caracte´ristiques du mode`le pour le survol Ta
7.1.1 Caracte´ristiques ge´ne´rales du mode`le
Le mode`le d’exosphe`re que nous allons de´velopper ici est fonde´ sur un certain nombre
d’hypothe`ses que nous allons brie`vement rappeler ici :
– il s’agit d’un mode`le a` syme´trie sphe´rique, sans prise en compte des variations en
latitude ou en temps local (par ailleurs re´elles et e´tudie´es notamment par Mu¨ller-
Wodarg et al. (2003) et Boqueho (2005))
– les particules neutres ne sont soumises qu’a` la seule force gravitationnelle (exception
faite des particules satellites dont l’existence meˆme est lie´e a` la prise en compte de
collisions)
– le formalisme utilise´ est celui de Chamberlain and Hunten (1987), fonde´ sur le
the´ore`me de Liouville
– le mode`le prend en compte des profils thermiques, avec une distribution maxwel-
lienne a` l’exobase
– les densite´s sont calcule´es pour les 5 principales espe`ces a` l’exobase que sont N(4S),
H, H2, N2 et CH4 ; et ce graˆce a` la relation (cf. 5 pour plus de de´tails) donnant la
densite´ N a` la distance radiale r : N(r) = Nce
−(λc−λ)ζ(λ)
– les caracte´ristiques a` l’exobase, parame`tres libres du mode`le, sont de´taille´es dans la
table 6.1 de la partie 6.1 ; l’altitude maximale sera prise a` 30000 km, conforme´ment
aux remarques de la partie 6.2
– enfin, sont prises en compte ici les populations balistiques, d’e´chappement et sa-
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Fig. 7.1 – Profils de densite´s, pour les 5 espe`ces principales, issus de notre mode`le (Garnier
et al. 2007) en lignes continues, et d’Amsif et al. (1997) en traits pointille´s.
tellites (voir les paragraphes 5.2.3 et 7.1.2 pour une discussion sur les populations
satellites).
Le re´sultat correspondant a` ces hypothe`ses (Garnier et al. 2007) est pre´sente´ sur la
figure 7.1 en traits continus, avec les conditions d’Amsif et al. (1997), pre´sente´es dans
la table 4.1, superpose´es en traits pointille´s. La diffe´rence entre les deux profils provient
non seulement de densite´s (a` altitude initiale comparable) diffe´rentes, mais aussi d’une
exobase et d’une tempe´rature tre`s diffe´rentes : Hc = 1425 km pour notre mode`le (1600
km pour Amsif et al. (1997)) et Tc = 148.5 K (contre 186 K pour les conditions d’Amsif).
Ainsi, les diffe´rences sont notables a` basse altitude (en raison de densite´s Nc diffe´rentes)
avec jusqu’a` un facteur 10 de diffe´rence pour H et N , ou un facteur 4-5 pour CH4, puis
ces diffe´rences se prolongent voire s’accentuent avec l’altitude (en particulier pour les
espe`ces lourdes N , CH4 et N2, avec 3 ou 4 ordres de grandeur de diffe´rence a` 30000 km
d’altitude), compte-tenu d’une tempe´rature bien plus chaude selon Amsif et al. (1997).
Concernant l’influence spe´cifique de la tempe´rature, nous pouvons en avoir un exemple
par rapport a` notre mode`le, en conside´rant 3 tempe´ratures : Tc = 140, 150, 160 K. La
conse´quence, visible sur la figure 7.2, est que les espe`ces lourdes sont particulie`rement
sensibles aux conditions de tempe´rature a` l’exobase. Les diffe´rences peuvent ainsi atteindre
plusieurs ordres de grandeur a` 30000 km d’altitude pour N , CH4 et N2, tandis que H
et H2 restent quasiment insensibles a` ces variations de tempe´rature (moins de 30% de
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Fig. 7.2 – Profils de densite´s issus de notre mode`le pour 3 tempe´ratures a` l’exobase : 140
K (en continu), 150 K (en pointille´s) et 160 K (en tirete´).
variation).
7.1.2 Les populations satellites
La figure 7.3 repre´sente, pour les conditions de notre mode`le d’exosphe`re (Garnier
et al. (2007)), la fonction de partition ζ(λ) de chaque type de population (balistique,
satellite et en e´chappement) en fonction de l’altitude, conforme´ment aux de´veloppements
de´taille´s dans la partie 5. On peut remarquer, outre la pre´dominance des populations
balistiques sur celles qui s’e´chappent, e´videmment lie´e aux caracte´ristiques de vitesse
de ces populations, celle des populations satellites par rapport aux deux autres a` partir
d’une certaine altitude : 8000 km pour H et H2, et au-dela` de 20000 km d’altitude pour
les espe`ces plus lourdes.
Les populations satellites sont donc majoritaires dans les plus hautes couches de
l’exosphe`re. En particulier, les espe`ces le´ge`res que sont H et H2, composantes princi-
pales de l’exosphe`re en terme de densite´ (figure 7.1), sont essentiellement constitue´es
de particules satellites de`s 8000 km d’altitude. Il est donc tre`s important de prendre
en conside´ration ces espe`ces neutres lorsque l’on s’inte´resse a` l’imagerie en ENAs de
l’exosphe`re e´tendue de Titan, e´tant donne´ qu’elles sont les sources principales de ces
ENAs.
Cependant, il est ne´cessaire de rappeler que ces re´sultats supposent une distribution
74 7.1. Caracte´ristiques du mode`le pour le survol Ta





















Valeur de la fonction de partition ζ(λ)
Fonction de partition des espèces neutres
Fig. 7.3 – Fonction de partition ζ(λ), pour chacune des 5 espe`ces principales, des popu-
lations d’e´chappement (en pointille´s), balistiques (en tirete´) et satellites (en continu).
maximale des particules satellites, avec un e´quilibre entre sources et pertes e´tabli par
des collisions dans l’exosphe`re (cf. 5.2.3 pour une discussion de´taille´e sur les populations
satellites). Mais qu’en est-il re´ellement ?
L’e´tude de l’exosphe`re e´tendue de Titan par l’imagerie en ENA fournit une re´ponse
pour l’espe`ce principale a` haute altitude, H2. En effet, les travaux de Brandt et al.
(2005) ont montre´ que les images en H ENA de l’exosphe`re e´tendue (lors de conditions
magne´tosphe´riques tre`s stables pour e´viter une variabilite´ des flux de protons parents)
sont reproductibles en utilisant une loi en 1
r2
pour le profil de densite´ de H2 en fonction de
l’altitude, et ce jusqu’a` 40000 km d’altitude. En revanche, des lois de type 1
rk
avec k = 3/2
ou 5/2 ne permettent pas d’ajuster correctement les observations. Or une loi en 1
r2
est
caracte´ristique soit de populations d’e´chappement, soit de populations satellites, tandis
que les populations balistiques suivent une loi en 1
r5/2
(voir le profil de densite´ asympto-
tique de ces particules en 5.2.3). Les particules neutres sources des H ENAs observe´s, qui
constituent donc la principale composante de l’exosphe`re e´tendue, sont par conse´quent des




particules H2 en e´chappement sont ne´gligeables par rapport aux populations balistiques
(et meˆme bien au-dela` de 30000 km d’apre`s la figure 7.3), si bien que seules les popu-
lations satellites sont susceptibles d’expliquer les observations en H ENA de l’exosphe`re
e´tendue. En outre, compte-tenu du tre`s bon ajustement avec une loi en 1
r2
, les populations
satellites pour H2 ont un profil de densite´ re´el proche de la loi asymptotique introduite
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par Chamberlain (1963) dans le cas d’un e´quilibre entre sources et pertes.
Il est e´galement inte´ressant d’e´voquer les tre`s re´cents travaux de Cui et al. (2007)
qui ont fourni des profils de densite´ pour H2, moyenne´s sur 14 survols de Titan a` basse
altitude, jusqu’a` 7000 km d’altitude. Ils indiquent que le flux d’e´chappement observe´ est
bien supe´rieur au flux d’e´chappement thermique de Jeans (d’un facteur 2.5). Les auteurs
de ces travaux expliquent cette diffe´rence par les influences combine´es d’un gradient de
conduction thermique en-dessous de l’exobase ainsi que de l’influence gravitationnelle de
Saturne dans la haute exosphe`re. Les profils de densite´ mesure´s sont par ailleurs tre`s bien
reproduits sans la pre´sence de populations satellites (seules les populations balistiques
et d’e´chappement sont comprises). Cependant, la mode´lisation de ces populations pour
H2 nous indique (fig. 7.3) qu’elles ne deviennent majoritaires qu’a` partir de 8000 km
d’altitude au mieux (c’est-a`-dire avec les hypothe`ses du formalisme de Chamberlain), si
bien qu’il n’y a pas de contradiction entre nos conclusions ci-dessus et les travaux de Cui
et al. (2007).
Il apparaˆıt donc naturel de prendre en compte les populations satellites (telles que
mode´lise´es dans le paragraphe 5.2) dans notre mode`le d’exosphe`re pour l’hydroge`ne
mole´culaire. Nous supposons, en premie`re approximation, que les populations satellites
des autres espe`ces sont e´galement importantes. Il serait bien suˆr inte´ressant d’effectuer un
travail de mode´lisation rigoureux des processus de source et de perte qui sont spe´cifiques
a` chaque espe`ce neutre.
7.1.3 Le formalisme de Chamberlain : un proble`me de continuite´
Nous allons ici faire une remarque sur le formalisme de Chamberlain, qui introduit
une discontinuite´ dans les densite´s a` l’exobase. En effet, si l’on regarde pre´cise´ment les
profils de densite´s obtenus par le formalisme de Chamberlain, une discontinuite´ apparaˆıt,
d’autant plus que l’espe`ce conside´re´e est le´ge`re : la densite´ calcule´e a` l’exobase par le
formalisme est infe´rieure a` la condition initiale Nc.
En effet, l’e´quation 5.23 de la partie 5, donnant l’expression de la densite´ totale d’une
espe`ce en fonction de l’altitude, ne conduit pas, au niveau de l’exobase, a` la relation
ζ(λc) = 1. Le calcul indique que ζ(λc) < 1. Ce qui implique e´videmment une discontinuite´
a` l’altitude critique.
La raison en est que le formalisme de Chamberlain ne conside`re pas toutes les popu-
lations de particules remplissant l’espace des phases. Il ne tient en particulier pas compte
des particules provenant de l’infini et croisant l’exobase (voir le sche´ma explicatif 5.1).
Or elles doivent eˆtre en quantite´ aussi importante que les particules qui s’e´chappent si
l’on souhaite un e´tat stationnaire. On passe ainsi brutalement, a` l’altitude critique, d’une
distribution maxwellienne a` une distribution tronque´e.
Dans le cas qui nous concerne, la discontinuite´ est principalement visible pour H et
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H2, avec un de´ficit de 20% a` l’exobase, qui peut ensuite s’amplifier jusqu’a` un facteur 1.5
ou 2 a` haute altitude (30000 km).
Par conse´quent, le formalisme de Chamberlain doit eˆtre conside´re´ de manie`re critique
autour de l’exobase, ou` il est ne´cessaire d’utiliser une approche de´crivant rigoureusement
cette transition entre des milieux collisionnel et non-collisionnel. Si cette limite du for-
malisme peut impliquer un de´ficit en particules pre`s de l’exobase, en particulier pour des
corps dont l’espe`ce principale est H ou H2, il n’en reste pas moins que les conse´quences
sur un travail de simulation de production d’ENAs sont minimes, compte-tenu des marges
d’erreur sur les donne´es des instruments.
7.2 Comparaison entre diffe´rents survols
Depuis les premiers re´sultats d’INMS pre´sente´s par Waite et al. (2005) de´crivant le
survol Ta, d’autres analyses ont e´te´ publie´es pour comple´ter cette e´tude par celles d’autres
survols comme Tb et T5. L’e´tude la plus re´cente (de La Haye et al. 2007), qui prend en
compte les e´volutions les plus re´centes des calibrations de l’instrument (induisant quelques
changements pour les donne´es du survol Ta), pre´sente de nombreux re´sultats pour ces
survols ainsi que quelques informations pour le survol T7 du 7 septembre 2005.
Des profils de densite´s, concernant N2 et CH4, sont fournis pour ces diffe´rents survols
jusques 2000 km d’altitude (limite supe´rieure pour les mesures effectue´es par INMS).
De plus, l’utilisation d’un mode`le de diffusion pour l’atmosphe`re de Titan a permis, par
l’ajustement des profils mesure´s, d’en de´duire divers parame`tres (pre´sente´s sur la table
7.1), parmi lesquels l’altitude de l’exobase ou la tempe´rature. Pre´cisons que la tempe´rature
e´voque´e correspond a` la tempe´rature par ajustement des profils en-dessous de 1500 km
d’altitude. Nous verrons par la suite que l’ajustement des profils dans la basse exosphe`re
ont amene´ a` d’autres conside´rations.
Nous avons donc tente´ d’utiliser ces re´sultats pour prolonger les ajustements obtenus
par l’e´quipe INMS, en utilisant le formalisme de´veloppe´ dans la section 5.2, et voir la
conse´quence des variations entre les survols dans l’exosphe`re e´tendue. Nous avons ainsi
utilise´ (voir table 7.2 pour les diffe´rents parame`tres) :
– des profils diffe´rents, non seulement en fonction des survols (l’exobase est spe´cifique,
et varie entre 1400 et 1450 km d’altitude), mais aussi en fonction des segments
entrant/sortant des survols (nomme´es ingress/egress dans la table 7.1) puisque la
tempe´rature diffe`re entre ces parties
– des densite´s deN2 et CH4 a` l’exobase correspondant aux profils mesure´s pour chaque
partie de survol (et a` l’altitude de l’exobase correspondante), estime´es depuis les
profils de de La Haye et al. (2007)
La figure 7.4 repre´sente les profils exosphe´riques en fonction du survol (et des parties
ingress/egress de ces survols). Les profils de N2 et CH4, issus d’une prolongation en
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Ta Tb T5
Temperature (K)
combined data 152.8 ±4.6 149.0 ±9.2 157.4 ±4.9
ingress 150.0 Not enough data 162.3







ingress 2.3 ∗ 109 Not enough data 3.0 ∗ 109
egress 1.2 ∗ 1010 1.0 ∗ 1010 4.9 ∗ 109
Homopause altitude (km) 1250 ±60 1280 ±120 1180 ±30
Exobase altitude (km) 1442 ±7 1409 ±14 1401 ±2
Thickness of exobase 85 ±2 81 ±4 86 ±3
layer (km)
Tab. 7.1 – Parame`tres issus des re´sultats d’INMS (de La Haye et al. 2007) pour les survols
Ta, Tb et T5.










































Fig. 7.4 – Profils obtenus de densite´s exosphe´riques pour les diffe´rents survols (segments
entrant/sortant ou ingress/egress) : Ta, Tb et T5.
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altitude des profils d’INMS, y sont superpose´s a` des profils pour les 3 autres espe`ces
principales. Pour N , nous avons conside´re´, pour chaque jeu de densite´s, la tempe´rature
et l’exobase correspondante, avec pour densite´s a` l’exobase les densite´s issues du mode`le
de Toublanc. Par contre, H et H2 ne sont pas repre´sente´s de manie`re spe´cifique a` chaque
survol puisque, d’une part, la compre´hension de la figure serait trop difficile, et, d’autre
part, les profils obtenus sont peu variables en fonction du survol (c’est a` dire en fonction
de la tempe´rature ou de l’altitude critique). Leurs profils correspondent aux profils de
re´fe´rence (pour le survol Ta) de la figure 7.1.
Nous pouvons remarquer que les variations d’un survol a` l’autre peuvent eˆtre conse´quentes,
jusqu’a` un ordre de grandeur (ou plus pour N2) de diffe´rence a` 10000 km d’altitude. On
peut naturellement remarquer un lien direct entre l’e´volution des densite´s et celle des
tempe´ratures conside´re´es a` l’exobase d’un profil a` un autre. Ainsi, les profils donnant
les densite´s minimales et maximales (pour les espe`ces les plus lourdes) sont respective-
ment les survols Tb ingress et T5 ingress, qui ont pre´cise´ment les tempe´ratures extre´males
parmi les diffe´rents jeux de donne´es. Le survol Ta, sur lequel nous nous sommes focalise´s
pre´ce´demment, correspond en particulier a` des conditions moyennes, parmi les 3 survols.
La table 7.2 re´sume les diffe´rents parame`tres utilise´s en entre´e du formalisme de Cham-
berlain pour produire les profils de la figure 7.4. Comme pre´cise´ ci-dessus, les parame`tres
concernant H et H2 sont les meˆmes que ceux de la figure pour le seul survol Ta.
Parametre Survol Ta (ing./eg.) Survol Tb (eg.) Survol T5 (ing./eg.)
Hc (km) 1442 1409 1401
Tc (K) 150.0/157.4 149.0 162.3/154.1
Nc(N) (cm
−3) 7.7 ∗ 104 7.5 ∗ 104 6.7 ∗ 104
Nc(N2) (cm
−3) 2.7 ∗ 107/3 ∗ 107 3 ∗ 107 2.8 ∗ 107/2.9 ∗ 107
Nc(CH4) (cm
−3) 3 ∗ 106/2.5 ∗ 106 2.6 ∗ 106 3.9 ∗ 106/2.45 ∗ 106
Tab. 7.2 – Parame`tres initiaux a` l’exobase, pour les parties entrante (ingress) et sortante
(egress) des survols Ta/Tb/T5, issus des re´sultats d’INMS (de La Haye et al. 2007) pour
les tempe´rature et altitude de l’exobase (Hc et Tc) ainsi que les densite´s Nc de N2 et CH4 ;
les densite´s de N proviennent en revanche du mode`le de Toublanc.
Cependant, il faut noter certaines remarques quant a` la signification de ces profils de
densite´s.
En premier lieu, il est a` noter que les parame`tres calcule´s par INMS sont intimement
lie´s au mode`le de diffusion utilise´ pour ajuster les courbes calcule´es aux mesures, avec, en
particulier, l’hypothe`se de ne conside´rer qu’un flux vertical (vers le haut) ne´gligeable de
CH4 (ce qui influence fortement la valeur du coefficient de diffusion turbulente).
Ensuite, la sonde Cassini a explore´ des zones particulie`res de l’atmosphe`re de Titan,
compte-tenu de sa trajectoire. Des profils pour des survols diffe´rents doivent donc eˆtre
analyse´s avec pre´caution, puisque les re´gions e´tudie´es ne sont pas force´ment les meˆmes.
Plus pre´cise´ment, comme e´voque´ dans le paragraphe 3.1.2 de´crivant avec pre´cision ces
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trois survols, on peut remarquer une forte ressemblance entre les survols Ta et Tb : ils ont
tous les deux eu lieu du coˆte´ queue de Titan (par rapport au plasma en corotation), a` un
temps local (LT) similaire au sein de la magne´tosphe`re (∼ 10 heures), avec des couvertures
en latitude et en angle solaire ze´nithal tre`s proches (ce qui implique un e´clairement solaire
similaire pour ces deux survols), et une traverse´e depuis le coˆte´ jour vers le coˆte´ nuit. En
revanche, le survol T5 a eu lieu coˆte´ aube (6 heures en LT), en passant au-dessus du poˆle
Nord de Titan, avec un passage de Cassini globalement a` de plus hautes latitudes, et
presque toujours du coˆte´ nuit. La comparaison entre les trajectoires et les mesures durant
les survols indique au final des variations inexplique´es et parfois fortes (avec par exemple
une tempe´rature de 5 K supe´rieure coˆte´ nuit par rapport au cre´puscule (de La Haye et al.
2007)).
Enfin, les parame`tres utilise´s ici pour mode´liser l’exosphe`re de Titan pour ces trois
survols se fondent sur l’analyse des donne´es d’INMS en-dessous de 1500 km d’altitude.
En revanche, si l’on s’inte´resse aux mesures entre 1500 et 2000 km d’altitude, des profils
fortement non thermiques apparaissent (de La Haye et al. 2007). Ainsi, la mode´lisation
thermique de´veloppe´e ici n’est pas approprie´e pour repre´senter des profils exosphe´riques
en accord avec les donne´es de Cassini. Il faut de´sormais conside´rer une mode´lisation non
thermique de l’exosphe`re de Titan, ce qui fera l’objet du chapitre suivant.
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Chapitre 8
L’exosphe`re non thermique
A la suite des missions Voyager, de nombreux auteurs ont travaille´ sur une e´ventuelle
couronne non thermique autour de Titan (c’est-a`-dire une exosphe`re ou` les populations
constituantes ne sont pas en e´quilibre thermodynamique). Parmi les diffe´rents me´canismes
susceptibles de cre´er des populations chaudes dans l’atmosphe`re, re´sume´es par Hunten
(1982), les principaux ayant e´te´ analyse´s sont : les me´canismes dissociatifs (Lammer and
Bauer (1991), Shematovich et al. (2003), Smith et al. (2004)), l’influence des ions ”pi-
ckups” (Lammer and Bauer (1991)), celle du criblage (ou ”sputtering” ; Lammer and
Bauer (1993), Shematovich et al. (2003), Smith et al. (2004)), mais aussi des sources
photochimiques et chimiques varie´es (Lammer et al. (1998), Cravens et al. (1997)). La
majorite´ des e´tudes concerne l’azote atomique ou mole´culaire, et dans une moindre mesure
l’hydroge`ne ou d’autres atomes/mole´cules. Globalement, l’e´chappement total de particules
non thermiques est conside´re´ par ces diffe´rents travaux aux alentours de 1026 atomes/s.
La mission Cassini a ensuite apporte´ des informations pre´cieuses, graˆce a` l’instrument
INMS, sur l’e´chappement non thermique de particules issues de l’atmosphe`re de Titan.
Ainsi, Yelle et al. (2006) ont indique´ la pre´sence d’un flux d’e´chappement pour H2, du-
rant le survol Ta, bien supe´rieur au simple flux d’e´chappement thermique de Jeans (d’une
facteur 3-4), indiquant l’existence possible de phe´nome`nes non thermiques (voir le para-
graphe 7.1.2 pour plus de de´tails avec la re´cente e´tude de Cui et al. (2007)). Mais ce sont
surtout les travaux de de la Haye (2005) et de La Haye et al. (2007) qui ont montre´ la
pre´sence de profils non thermiques pour N2 et CH4.
Ces travaux (dont les re´sultats les plus re´cents seront analyse´s dans la partie 8.2)
nous ont amene´ a` mode´liser l’exosphe`re de Titan en prenant en compte ces profils non
thermiques mis e´vidence par Cassini. Il eut certes e´te´ possible de ”simuler” ces profils non
thermiques en utilisant le formalisme de Chamberlain et en sectionnant l’exosphe`re par
tranches avec des tempe´ratures spe´cifiques pour chacune d’elles, mais il nous a semble´
plus judicieux de changer de formalisme, de manie`re a` pouvoir utiliser une fonction de
distribution non maxwellienne (8.1). Ensuite, les re´sultats d’INMS sur la basse exosphe`re
nous ont permis de mode´liser l’exosphe`re en altitude, avec des profils non thermiques pour
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N2 et CH4, pour les survols Ta, Tb et T5 (8.2). Enfin, nous avons cherche´ a` obtenir un
mode`le d’exosphe`re moyenne a` partir de ces survols (8.3).
8.1 Choix du formalisme et de la fonction de distri-
bution
8.1.1 Le formalisme de Kim
Nous avons choisi d’utiliser le formalisme de´veloppe´ par Kim (1991) et explicite´ par
Schunk and Nagy (2000). Il s’agit la` encore de la prolongation d’une distribution depuis
l’altitude critique jusques de plus hautes altitudes, par le the´ore`me Liouville, mais ici
la distribution peut eˆtre choisie librement. Les populations prises en compte sont ici les
populations balistiques et celles d’e´chappement.
En effet, le the´ore`me de Liouville permet d’e´crire (avec f(r, v) distribution de vitesses
v a` la distance radiale r) :
f(r, v) = f(rc, vc) (8.1)
avec rc et vc distance radiale et vitesse a` l’exobase.






f(rc, vc)|J |v2sinθdvdθ (8.3)
avec un facteur 2 pour prendre en compte les deux sens de traverse´es de l’altitude critique
par les particules et |J | le de´terminant du Jacobien approprie´ (lie´ au changement de
variable (r, v) → (rc, vc) et de´termine´ graˆce aux relations de conservation de l’e´nergie et
du moment angulaire).
La re´e´criture en fonction de l’e´nergie E (la fonction de distribution devient F (rc, Ec))











(vc(1− y2sin2θc)− (1− y))1/2dEcdθc (8.4)
ou` y = rexo
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vitesse d’e´chappement pour Titan) sont des distance et vitesse a` l’exobase normalise´es.
Des calculs relativement longs permettent finalement d’obtenir les densite´s partielles
n calcule´es pour une distance radiale r, pour une e´nergie E donne´e (donc une vitesse des
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particules donne´e) et pour un intervalle d’e´nergie ∆E autour de cette valeur :
vc ≥ 1 : n(r, E,∆E) =
(
(vc






≤ vc < 1 : n(r, E,∆E) =
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(1− y)1/2 ≤ vc < 1
(1 + y)1/2
: n(r, E,∆E) = (vc







F (rc, Ec)dEc (8.8)
donnant la densite´ de particules ayant une e´nergie E (a` ±∆E) a` l’exobase.
8.1.2 La fonction de distribution dite kappa
De nombreuses distributions existent permettant de prendre en compte des popula-
tions non thermiques, dont les distributions bi-maxwelliennes (avec deux populations,
l’une thermique, l’autre ”chaude”) sont parmi les plus connues. De simples lois de puis-
sance sont e´galement parfois utilise´es.
Nous avons choisi d’utiliser la distribution kappa, introduite par Vasyliunas (1968),
dans la mesure ou` elle prend en compte, dans le meˆme temps, un comportement max-
wellien pour les e´nergies thermiques et un comportement en loi de puissance pour les
e´nergies supe´rieures. Cette distribution est utilise´e de manie`re tre`s ge´ne´rale en physique
des plasmas magne´tosphe´riques, depuis la mise en e´vidence de populations non thermiques
importantes. Dans le cas particulier de Saturne, les re´sultats de Voyager ont ainsi mis en
e´vidence un tre`s bon ajustement des distributions de particules avec cette distribution
(Krimigis et al. 1983). Par ailleurs, la distribution kappa a des fondements the´oriques
de´sormais solides, puisqu’elle est, au meˆme titre que la maxwellienne, lie´e au principe
d’entropie maximale (Collier 2004).
Cependant, cette distribution est quasiment exclusivement utilise´e pour des environ-
nements ionise´s, et non des environnements neutres. Seuls les travaux de Jurac et al.
(2002), pour e´tudier la distribution en vitesse du nuage de OH pre`s des lunes internes de
Saturne, et celui, de´ja` cite´, de de La Haye et al. (2007), indiquent l’inte´reˆt d’utiliser les
distributions kappa aussi pour des particules neutres.
Nous avons suppose´ ici que ce type de distribution pouvait eˆtre utilise´ pour la descrip-
tion de l’exosphe`re de Titan (et peut-eˆtre, plus ge´ne´ralement, des exosphe`res plane´taires
non thermiques, voir la partie VI). En effet, l’environnement d’une exosphe`re est a priori
adapte´ a` ce type de distribution : il s’agit non seulement d’un milieu avec des collisions
rares, avec une distribution non maxwellienne (et la faible thermalisation ne peut en-
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traˆıner un retour a` une distribution maxwellienne), mais aussi d’une zone d’interaction
(pour le cas de Titan en particulier) avec l’environnement ionise´ ambiant. Les plasmas
magne´tosphe´riques, qui peuvent par ailleurs eˆtre caracte´rise´s par des distributions kappa,
interagissent en effet de manie`re tre`s importante avec la haute atmosphe`re de Titan.
Malgre´ la rarete´ des collisions, celles-ci influencent la distribution des populations neutres
de l’exosphe`re. La production d’atomes e´nerge´tiques neutres, sur laquelle est fonde´e la
technique d’imagerie magne´tosphe´rique utilise´e par l’expe´rience MIMI, n’est que la ma-
nifestation la plus visible de cette interaction magne´tosphe`re-exosphe`re. Il apparaˆıt donc
naturel d’envisager la possibilite´ que des distributions kappa puissent de´crire un tel envi-
ronnement.
Enfin, nous allons voir par la suite que les travaux de de La Haye et al. (2007)
confirment cette hypothe`se, avec un tre`s bon ajustement des profils de densite´ mesure´s
par l’instrument INMS dans la basse exosphe`re de Titan.
La distribution kappa est une distribution dont le parame`tre κ mode´lise l’e´cart avec
une distribution maxwellienne (celle-ci correspondant au cas limite κ = +∞). La fonction






















L’utilisation de l’expression de la fonction de distribution dans le formalisme de Kim
permet d’en de´duire les profils de densite´s en fonction de l’altitude, de`s lors que les pa-
rame`tres de tempe´rature T et κ sont fixe´s.
Il est inte´ressant de noter par ailleurs que d’autres formalismes existent, permettant de
conside´rer une distribution kappa, notamment celui introduit par Pierrard and Lemaire
(1996) dans le cas de l’exosphe`re ionique terrestre. Ce formalisme utilise e´galement des
distributions kappa pour les ions, tout en prenant en compte (ce qui n’est pas le cas du
formalisme de Kim) les populations satellites. Un facteur multiplicatif entre 0 et 1 permet
de conside´rer des populations satellites plus ou moins importantes, selon les processus de
sources et de pertes de ces particules.
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8.2 Application a` l’exosphe`re de Titan : les survols
Ta, Tb et T5
Apre`s avoir re´alise´ quelques tests avec des valeurs de κ et T arbitraires pour produire
des profils exosphe´riques non thermiques, il est apparu que les travaux de de La Haye et al.
(2007) ont re´cemment pris en compte ce type de distribution kappa pour ajuster les profils
de densite´s mesure´es par INMS au-dela` de l’exobase. En effet, ces re´sultats ont montre´
une pre´sence importante de populations non thermiques au-dela` de 1500 km d’altitude,
si bien que des tempe´ratures de 20 a` 50 K au-dessus des valeurs obtenues par ajustement
en-dessous de 1500 km d’altitude devraient eˆtre conside´re´es pour la basse exosphe`re. Plus
pre´cise´ment, les parame`tres κ et T ont e´te´ utilise´s dans ces travaux comme des parame`tres
libres. Le re´sultat de ces ajustements, pour les survols Ta, Tb et T5, peut eˆtre visualise´ par
les parame`tres ainsi de´duits dans la table 8.1.
Mais surtout, ces travaux montrent que les donne´es d’INMS sont tre`s bien reproduites
par des distributions kappa, mieux que par des distributions bi-maxwelliennes ou des lois
de puissance. Ainsi, si la basse exosphe`re peut eˆtre e´tudie´e graˆce a` ce type de distributions,
notre hypothe`se de l’utiliser pour l’exosphe`re e´tendue semble d’autant plus probable,
puisque, par absence de thermalisation, ces distributions ont toutes les chances de se
propager dans les parties les plus hautes de l’exosphe`re (voir le paragraphe 8.4 pour une
discussion sur l’utilisation des distributions kappa).
Nous avons donc ensuite utilise´ ces re´sultats, en prolongeant les profils de densite´s
d’INMS, pour obtenir des mode`les de l’exosphe`re de Titan, avec des profils non ther-
miques, pour les survols Ta, Tb et T5. Les parame`tres utilise´s combinent la table 8.1 pour
les parame`tres κ et T , ainsi que la table 7.2 pour l’altitude de l’exobase ainsi que les
densite´s a` l’altitude critique des espe`ces N2 et CH4.
Il est important de noter que l’utilisation de distributions kappa influence fortement les
espe`ces lourdes, mais les espe`ces le´ge`res que sont H et H2 ne sont que tre`s peu change´es (la
variation est difficilement visible sur des profils d’exosphe`re e´tendue). En revanche, l’espe`ce
N est sensible a` l’introduction de ce type de distribution non thermique. Cependant,
nous n’avons aucune donne´e sur les densite´s de N , qui nous permettrait d’ajuster des
profils dans la basse exosphe`re avec les parame`tres d’une distribution kappa. Nous avons
conside´re´, pour ces raisons-la`, que nous ne pouvions pas inte´grer l’espe`ce N dans un
mode`le d’exosphe`re non thermique.
La figure 8.1 repre´sente donc les profils de densite´s exosphe´riques obtenus jusqu’a`
10000 km d’altitude (pour faciliter la lecture des profils, malgre´ une limite exte´rieure de
l’exosphe`re bien au-dela`) pour 4 espe`ces : H et H2, dont le profil unique correspond la`
encore a` celui de Ta (voir conditions de la figure 7.1), ainsi que N2 et CH4 (avec les
conditions de´crites ci-dessus).
La variation des parame`tres de la distribution kappa, d’un survol a` l’autre, voire d’une
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Result Parameters characterizing
Fit Parameters the Suprathermal Populations
κ T0 χ
2 n∗ Φesc E∗D
(K) (cm−3) cm−2 s−1 eV cm−3 s−1
N2 Ta ingress 14.8 138 5 ∗ 10−4 3 ∗ 105 1.4 ∗ 103 6.1 ∗ 101
egress 8.86 119.9 4 ∗ 10−4 1.4 ∗ 105 1.3 ∗ 105 4.7 ∗ 101
Tb egress 18.7 172.3 3 ∗ 10−3 1.6 ∗ 106 1.2 ∗ 103 2 ∗ 102
T5 ingress 85.7 147.9 4 ∗ 10−3 6.4 ∗ 10−1 2.8 ∗ 10−5 7 ∗ 10−4
T5 egress 7.78 115.5 2 ∗ 10−3 1.1 ∗ 105 2.2 ∗ 105 3.4 ∗ 101
CH4 Ta ingress 8.74 134.2 5 ∗ 10−4 7.7 ∗ 104 1.5 ∗ 106 2.1 ∗ 101
egress 5.85 126.7 6 ∗ 10−4 7 ∗ 104 1.3 ∗ 107 2.6 ∗ 101
Tb egress 97.8 210.5 5 ∗ 10−3 3.1 ∗ 105 4.9 ∗ 103 4.9 ∗ 101
T5 ingress 17 126.4 5 ∗ 10−4 4 ∗ 102 7.5 ∗ 103 2.7 ∗ 10−1
T5 egress 4.26 118.8 5 ∗ 10−4 8.6 ∗ 104 5.1 ∗ 107 3.6 ∗ 101
κ,T0 Fit parameters characterizing the energy distribution at the exobase
χ2 Parameters characterizing the quality of the fit
n∗ Density of the suprathermal particles at the exobase
Φesc Escape flux at the exobase
E∗D Suprathermal energy density in the exobase region, assumed to be 85 km-thick
Tab. 8.1 – Parame`tres issus de de La Haye et al. (2007) par ajustement, avec une fonction
de distribution kappa, des profils de densite´s mesure´s par INMS lors des survol Ta, Tb et
T5.































Densités exosphériques non thermiques de Titan pour les survols T
a
, Tb et T5
Fig. 8.1 – Mode`le de´veloppe´ de l’exosphe`re pour les survols Ta, Tb et T5, prenant en
compte des distributions kappa pour N2 et CH4 ; les profils de H et H2 correspondent au
profil de Ta pre´ce´demment repre´sente´.
Chapitre 8. L’exosphe`re non thermique 87
partie entrante a` une partie sortante d’un meˆme survol (due a` l’exploration de zones tre`s
diffe´rentes), implique aux plus hautes altitudes de tre`s larges variations : jusques 6 ordres
de grandeur de diffe´rence entre les parties entrante et sortante du survol T5 (ce survol
donnant en effet les conditions les plus extreˆmes).
Par comparaison avec l’exosphe`re thermique, pour les meˆmes survols (voir figure 7.4),
il apparaˆıt e´galement tre`s clairement que les profils de densite´s des espe`ces lourdes sont
fortement influence´s par les distributions kappa. Ainsi, la diffe´rence de densite´ a` 10000
km d’altitude est environ entre 2 et 8 ordres de grandeur pour N2, et entre 2 et 4 ordres
de grandeur pour CH4, les distributions kappa donnant les densite´s les plus e´leve´es.
Par ailleurs, nous pouvons noter que le formalisme de Kim ne permet pas de prendre en
compte les populations satellites (non lie´es a` l’exobase), si bien que l’existence de ce type
de populations devrait induire des profils le´ge`rement augmente´s. Cependant, la diffe´rence
ne devrait pas eˆtre tre`s importante, du moins pas en ce qui concerne les altitudes de la
figure 8.1 : en effet, les populations satellites des espe`ces N2 et CH4 pour le cas thermique
(voir figure 7.3) ne sont dominantes qu’a` de tre`s hautes altitudes, soit autour de 25000
km d’altitude.
8.3 Un mode`le d’exosphe`re moyenne
8.3.1 Un mode`le moyenne´ sur les survols Ta et Tb
Les analyses pre´ce´dentes nous ont permis de de´velopper des profils d’exosphe`re non
thermiques pour cinq jeux de donne´es, lors des survols Ta, Tb et T5. Nous avons ensuite
naturellement cherche´ a` en de´duire un mode`le ”moyen” de l’exosphe`re de Titan, prenant
en compte ces distributions non thermiques.
Cependant, moyenner des profils de densite´s correspondant a` des conditions spatiales
et temporelles spe´cifiques doit eˆtre fait avec pre´caution. C’est pourquoi le survol T5 (par
ailleurs donnant les profils extre´maux, voir plus haut) ne fut pas conside´re´ pour un mode`le
moyen. En effet, si les survols Ta et Tb sont tre`s similaires, T5 est tre`s diffe´rent de ceux-
ci. Comme pre´cise´ dans la partie 7.2, les deux premiers survols sont tre`s similaires par
les re´gions de Titan explore´es (coˆte´ queue, depuis le coˆte´ jour vers le coˆte´ nuit, avec les
meˆmes latitude et angle solaire ze´nithal) et la zone magne´tosphe´rique concerne´e (LT ∼ 10
heures). En revanche, T5 eut lieu coˆte´ aube (LT ∼ 6 heures) de la magne´tosphe`re, avec
des zones de Titan tre`s diffe´rentes (coˆte´ poˆle Nord et nuit).
En outre, l’analyse des donne´es de LEMMS, en ce qui concerne le plasma e´nerge´tique
en corotation interagissant avec Titan (voir partie 13), permet de voir que les flux de
protons magne´tosphe´riques sont similaires lors des survols Ta et Tb, mais bien plus forts
lors de T5 (avec au moins un facteur 2 de diffe´rence pour le canal A0 (27-35 keV) et au-dela`
pour les canaux d’e´nergies supe´rieures).
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Ainsi, l’environnement ionique et la ge´ome´trie des survols e´tant similaires pour Ta
et Tb, mais pas pour T5, nous nous sommes focalise´s sur les trois jeux de donne´es de
Ta ingress/egress et Tb egress pour moyenner les profils d’exosphe`re et en de´duire des
parame`tres moyens pour l’exosphe`re de Titan.
La` encore, de manie`re analogue au pre´ce´dents profils exosphe´riques propose´s, nous al-
lons conside´rer de manie`res diffe´rentes les espe`ces conside´re´es, en fonction des parame`tres.
L’altitude de l’exobaseHc est suppose´e identique pour les diffe´rentes espe`ces, donc nous
moyennons les diffe´rentes valeurs de´duites par INMS pour les survols Ta (en moyennant
sur les parties entrante et sortante) et Tb (voir table 7.2). Le re´sultat donne Hcmoyen ≈ 1425
km, ce qui correspond a` l’exobase que nous utilisions initialement pour le survol Ta.
Les densite´s a` l’exobase des espe`ces H, H2 et N sont conside´re´es inchange´es depuis
la table 6.1, dans la mesure ou`, d’une part, l’instrument INMS n’a pas fourni de mesures
spe´cifiques pour ces espe`ces lors de plusieurs survols (seul H2 fut mesure´ par INMS lors
du survol Ta), et d’autre part, l’exobase moyenne est a` la meˆme altitude que l’exobase
initialement conside´re´e.
La tempe´rature des meˆmes espe`ces est ici obtenue par une moyenne des tempe´ratures
thermiques obtenues par INMS, par ajustement des profils mesure´s en-dessous de 1500 km
d’altitude (voir la table 7.2). En effet, les espe`ces le´ge`res sont beaucoup moins sensibles
aux conditions non thermiques que N2 et CH4 par exemple. En revanche, l’espe`ce N
me´riterait que l’on puisse prendre en compte des profils non thermiques, mais l’absence
de mesure directe ne nous permet pas d’en proposer. Ainsi, si l’on moyenne, de manie`re
similaire a` l’altitude de l’exobase, la tempe´rature a` cette altitude critique, nous obtenons :
Tcmoyen = 151.3 K.
En ce qui concerne les espe`ces lourdes analyse´es pre´cise´ment par INMS durant les trois
survols, N2 et CH4, nous ne pouvons pas utiliser une simple moyenne des parame`tres κ
et T . En effet, ces deux parame`tres doivent eˆtre calcule´s concomitamment pour ajuster
les profils obtenus, pour chaque jeu de donne´es, comme dans le travail de de La Haye
et al. (2007). Nous avons, en premier lieu, moyenne´ sur Ta et Tb les profils de densite´
obtenues pour les deux espe`ces dans le paragraphe pre´ce´dent (voir figure 8.1). Ensuite,
nous avons ajuste´ les deux profils moyens ainsi obtenus avec une distribution kappa :
nous avons minimise´ l’erreur relative (relative pour prendre autant en compte toutes les
altitudes) dans la partie 1425-2000 km d’altitude (la` ou` INMS a fourni des mesures). Les
deux parame`tres libres que sont κ et la tempe´rature T sont ainsi de´duits par ajustement,
et ce de manie`re spe´cifique pour N2 et CH4.
Le re´sultat donnant ces profils moyens de l’exosphe`re de Titan, pour les cinq espe`ces
principales (N2, CH4, H2, H et N), est montre´ sur la figure 8.2. Les parame`tres de ce
mode`le sont quant a` eux re´sume´s dans la table 8.2.
La comparaison entre ce mode`le moyenne´ et le mode`le thermique de re´fe´rence pour Ta
(figure 7.1 ; Garnier et al. (2007)) indique bien e´videmment des diffe´rences conside´rables
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Modèle moyen de l’exosphère non thermique de Titan (moyenné sur T
a
 et Tb)
Fig. 8.2 – Mode`le d’exosphe`re moyenne pour les survols Ta et Tb (voir le texte pour plus
de de´tails)
Parametre N H H2 N2 CH4
Mode`le/Distribution Chamberlain (distribution gaussienne) Kim (distribution kappa)
Nc (cm
−3) 7.1 ∗ 104 4.8 ∗ 104 5 ∗ 105 3 ∗ 107 2.7 ∗ 106
Hc 1425 km
Tc gaussienne (K) 151.3
Tc kappa (K) 166.4 188.7
κ 13.05 11.85
Tab. 8.2 – Parame`tres du mode`le d’exosphe`re moyenne de la figure 8.2 pour les 5 espe`ces
principales, avec soit un formalisme de Chamberlain (avec une distribution gaussienne),
pour les espe`ces les plus le´ge`res, soit le formalisme de Kim (et une distribution kappa)
pour N2 et CH4 ; seuls les survols Ta et Tb ont e´te´ conside´re´s
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pour les couronnes de N2 et CH4, avec respectivement 7 et 4 ordres de grandeur de
diffe´rence a` 10000 km d’altitude.
Par ailleurs, rappelons que la distribution de N conside´re´e ici est thermique, dans la
mesure ou` aucune mesure de densite´ (a fortiori pas de densite´ non thermique) n’a pu eˆtre
re´alise´e par INMS pour cette espe`ce. Ne´anmoins, nous avons, d’une part, vu pre´ce´demment
que de nombreux auteurs ont mode´lise´ une couronne chaude d’azote atomique, et d’autre
part, qu’une couronne chaude d’azote mole´culaire est de´tecte´e et ici mode´lise´e. Il apparaˆıt
donc tout a` fait probable que les profils de densite´ de N ne soient pas thermiques, et que
l’on puisse e´galement utiliser une distribution kappa pour cette espe`ce neutre.
8.3.2 Flux d’e´chappement non thermique a` l’exobase
Un des enjeux essentiels de l’e´tude des profils non thermiques est d’e´valuer leur in-
fluence sur l’e´chappement atmosphe´rique. C’est pourquoi nous avons cherche´ a` calcu-
ler le flux d’e´chappement a` l’exobase Fc pour les profils non thermiques pre´ce´demment
mode´lise´s.












ou` la quantite´ φexo, de´finie pre´ce´demment par l’e´quation 8.8, donne la densite´ partielle
de particules d’e´nergie E (a` ±∆E) a` l’exobase ; Eesc repre´sente l’e´nergie d’e´chappement
a` l’exobase, correspondant a` la vitesse vcesc e´galement de´finie dans le paragraphe 8.1.1.
Le calcul indique des flux d’e´chappement pour N2 et CH4 (pour le mode`le moyen
de l’exosphe`re de Titan) tous deux de l’ordre de 104 cm−2 s−1. Cela correspond, pour
l’ensemble de la coquille sphe´rique a` l’exobase, a` un e´chappement d’environ 2 ∗ 1022
particules par seconde (le vidage de l’atmosphe`re n’a alors lieu qu’au bout d’environ 1012
anne´es). En comparaison, le flux d’e´chappement (thermique de Jeans) des espe`ces H/H2
est bien plus important et vaut environ 1.9/3.9 ∗ 1027 particules par seconde.
Cela reste bien infe´rieur aux valeurs de flux d’e´chappement de nombreux auteurs (cf.
introduction de chapitre), mais il faut bien se rendre compte que le flux d’e´chappement
de´duit de diffe´rents survols (table 8.1), ou parties de survol, indique des variations tre`s
larges, entre un e´chappement tre`s faible pour N2 lors de T5 ingress et un e´chappement
tre`s fort pour CH4 lors de T5 egress (12 ordres de grandeur de diffe´rence entre ces deux
cas). La valeur indique´e pour N2 et CH4 ne repre´sente que l’e´chappement lie´ a` ce mode`le
moyen de l’exosphe`re, mais plus de donne´es (sur plus de survols) sont ne´cessaires pour
avoir une ide´e plus pre´cise de la quantite´ globale de particules lourdes s’e´chappant de
l’atmosphe`re de Titan.
Nous avons par ailleurs calcule´ la densite´ suprathermique a` l’exobase n∗ des espe`ces
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avec fκ et fg respectivement fonctions de distribution kappa et gaussienne ; E
∗ est l’e´nergie
au-dela` de laquelle la queue de la distribution kappa est plus importante que celle de la
distribution gaussienne.
On obtient alors les re´sultats suivants pour les densite´s suprathermiques a` l’exobase
du mode`le ”moyen” de l’exosphe`re non thermique de Titan : n∗(N2) = 9.6 ∗ 105 cm−3 et
n∗(CH4) = 2.2 ∗ 105 cm−3.
8.4 Discussion sur les profils exosphe´riques non ther-
miques
A propos des populations non thermiques de l’exosphe`re de Titan, outre les e´tudes
pre´ce´demment de´veloppe´es (voir l’introduction de ce chapitre), les travaux les plus re´cents
de mode´lisation par Michael and Johnson (2005) et d’analyse des donne´es d’INMS par
de La Haye et al. (2007) et de la Haye (2005) favorisent l’importance du chauffage duˆ
au criblage de l’atmosphe`re par des ions pick-up, mais insistent e´galement sur le roˆle
probablement non ne´gligeable de la photochimie complexe de Titan ou encore l’interaction
forte entre la magne´tosphe`re et l’atmosphe`re, avec par exemple les re´actions d’e´change de
charge.
En outre, l’analyse par INMS de la tempe´rature atmosphe´rique, avec 5 K de plus coˆte´
nuit que coˆte´ cre´puscule (en comparant les tempe´ratures lors des survols Ta/Tb et T5), ne
s’explique pas par la seule influence solaire, ce qui implique un roˆle probablement essentiel
de la variabilite´ des flux magne´tosphe´riques dans lesquels baigne l’atmosphe`re de Titan
(de La Haye et al. 2007).
A ce propos, il peut eˆtre inte´ressant de remarquer l’ordre de grandeur du parame`tre κ
obtenu pour le mode`le moyen : autour de 12-13. Cela correspond a` une distribution tre`s
diffe´rente de la gaussienne (κ =∞), mais cela reste une distribution moins fortement non
thermique que celle du plasma e´nerge´tique de la magne´tosphe`re. En effet, Krimigis et al.
(1983) ont donne´ la valeur du parame`tre κ permettant d’ajuster les profils de flux d’ions
mesure´s par Voyager, pour une gamme d’e´nergie de 220 a` 1050 keV, et ce pour des valeurs
de L-Shell entre 5 et 15 : la valeur de κ est relativement stable, autour de 4-5 (avec en
outre une valeur de κ = 7.3 pour un point de mesure a` L = 17 − 18 RS et pour E = 30
keV). Titan, situe´ a` un L-Shell d’environ 20, baigne donc probablement dans un plasma
fortement non thermique du meˆme type.
Si l’on suppose que les profils non thermiques pour N2 et CH4 sont lie´s a` ceux des flux
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magne´tosphe´riques, par interaction entre ce plasma et l’exosphe`re (dans laquelle la ther-
malisation n’est pas possible), il apparaˆıt naturel, d’une part, que les couronnes chaudes
de neutres puissent eˆtre repre´sente´es par des distributions kappa (comme le plasma
magne´tosphe´rique), et d’autre part, que les valeurs de κ soient supe´rieures pour les neutres
que pour les ions (pour lesquels les acce´le´rations par des champs e´lectromagne´tiques in-
duisent un chauffage plus important). Ne´anmoins, il ne s’agit la` que d’une hypothe`se,
et l’identification pre´cise des sources de populations non thermiques sur Titan reste une
question ouverte a` l’heure actuelle.
L’analyse de l’exosphe`re de Titan, en particulier en ce qui concerne les couronnes
chaudes d’espe`ces lourdes, ame`ne donc naturellement a` s’inte´resser a` l’interaction entre
l’exosphe`re et la magne´tosphe`re kronienne. Parmi les phe´nome`nes d’interaction existant,
les re´actions d’e´change de charge sont importantes, et sont e´tudiables par l’utilisation de
la technique d’imagerie a` Atomes Energe´tiques Neutres, sujet auquel ou` nous allons nous
inte´resser dans la partie suivante.
Troisie`me partie
Etude et mode´lisation de la
production, de l’absorption et de





La partie pre´ce´dente nous a permis de comprendre pre´cise´ment la structure de l’exosphe`re
de Titan, qui est la source des Atomes Energe´tiques Neutres (ENAs) que l’instrument
INCA a` bord de Cassini permet d’imager, et auxquels nous allons de´sormais nous consa-
crer.
Le de´veloppement d’un mode`le exosphe´rique dans la partie pre´ce´dente permet tout
d’abord de de´velopper un premier mode`le, a` une dimension, de calcul de flux d’ENAs
(chapitre 9), fonde´ sur les conditions du premier survol de Titan Ta (26 octobre 2004).
La comparaison avec les donne´es d’INCA nous ame`ne ensuite a` de´velopper une analyse
pre´cise des me´canismes d’absorption d’ENAs dans l’atmosphe`re de Titan (chapitre 10),
analyse comple´te´e par l’utilisation du formalisme re´cent de Roelof (2005) sur les e´missions
exosphe´riques d’ENAs (section 10.5). Enfin, les e´tudes pre´ce´dentes nous permettent de
de´velopper un mode`le a` deux dimensions pour le calcul de flux d’ENAs, avec lequel un
certain nombre de proprie´te´s peuvent eˆtre e´tudie´es (chapitre 11).
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Chapitre 9
Un mode`le de calcul de flux d’ENAs
a` une dimension
9.1 Les premiers re´sultats d’INCA pour Titan
Pendant la phase de pre´paration de la mission Cassini, l’interaction de l’exosphe`re de
Titan avec la magne´tosphe`re kronienne a de´ja` e´te´ mode´lise´e, comme nous l’avons pre´cise´
dans la partie 4, avec notamment des simulations d’images d’ENA (Amsif (1996) ; Amsif
et al. (1997) ; Dandouras and Amsif (1999)). Ce travail avait alors mis en e´vidence, en
particulier, la pre´ponde´rance de deux effets :
– des effets de rayon de giration fini pour les ions parents, induisant une ombre pour
ces ions du coˆte´ ”gauche” de Titan (pour un champ magne´tique dans le plan de
l’image et dirige´ vers le bas), introduisant ainsi une forte asyme´trie pour les ENAs
de´tecte´s a` distance
– l’existence d’un pic intense de flux d’ENAs, correspondant a` la profondeur optique
inte´gre´e maximale ; en effet, les densite´s de neutres de´croissant avec l’altitude, la
production d’ENAs de´croˆıt dans le meˆme temps (pour un flux d’ions parents sup-
pose´ constant), mais l’atmosphe`re de Titan e´tant tre`s dense, les ENAs produits a`
basse altitude sont absorbe´s avant d’arriver sur le de´tecteur : l’e´quilibre entre ces
deux effets antagonistes implique une profondeur inte´gre´e maximale a` une certaine
altitude (classiquement conside´re´e a` l’exobase) et donc e´galement un pic en ENAs
Le premier survol de Titan par la sonde Cassini, Ta, eut lieu le 26 octobre 2004, avec
une altitude minimale d’environ 1170 km. Les images en ENA d’hydroge`ne (H), pour la
gamme d’e´nergie de 20-50 keV (voir le paragraphe 3.2.3 pour les raisons du choix de ce
type d’images), ont permis d’obtenir des re´sultats tels que la figure 9.1.
Ces premiers re´sultats, explicite´s par Mitchell et al. (2005), confirment donc les deux
effets pre´ce´demment explicite´s. Il suffit pour cela de comparer cette image avec la simu-
lation issue du travail d’Amsif, pre´sente´e en introduction sur la figure 4.2. En effet, nous
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Fig. 9.1 – Image d’H ENA obtenue par INCA durant le survol Ta du 26 octobre 2004,
pour une gamme d’e´nergie de 20-50 keV, une altitude de Cassini vers 8000 km, et une
dure´e d’exposition de 8 minutes. L’e´chelle de couleur donne le flux d’ENA (cm−2 s−1 sr−1
keV−1) inte´gre´ le long des lignes de vise´e au sein du champ de vue.
voyons bien une structure en croissant intense, avec un pic e´largi par la diffusion angulaire
induite par la feuille de carbone en entre´e de l’instrument (voir plus loin le paragraphe
9.2.2 pour plus de de´tails sur cette influence). Mais surtout on observe une asyme´trie tre`s
claire, avec un croissant ”a` droite”, mais pas ”a` gauche”. Cette observation est en tre`s bon
accord avec une asyme´trie issue d’effets de rayons de giration finis avec la configuration
du champ magne´tique mesure´ in situ par l’instrument MAG (Backes et al. 2005). Cet
instrument indique en effet un champ magne´tique stable et dirige´ essentiellement vers les
Z ne´gatifs (dans le repe`re SSO centre´ sur Titan), donc vers le bas sur l’image (voir le
paragraphe 4.2 pour les principes des effets de rayon de giration fini).
Notons par ailleurs une petite asyme´trie entre les parties haute et basse de l’image
d’INCA, avec des flux le´ge`rement plus forts vers le bas. Cette asyme´trie peut avoir
diffe´rentes raisons, telles que l’e´clairement solaire plus important (qui induit un chauf-
fage de l’atmosphe`re, donc des hauteurs d’e´chelle plus grandes, des densite´s plus fortes
et plus de production d’ENAs), ou encore une asyme´trie de l’e´coulement des ions de
la magne´tosphe`re. Si pour l’instant nous nous concentrons sur le profil radial, nous
de´velopperons plus loin une e´tude syste´matique des asyme´tries observe´es (partie 14.4).
Enfin, le ”trou” de flux observe´ au niveau de l’e´quateur n’est qu’un artefact instrumental,
duˆ a` une galette a` micro-canaux de´te´riore´e localement par le Soleil.
Cependant, l’interaction apparaˆıt plus complexe que pre´vue avec quelques divergences
qui apparaissent entre les images simule´es avant l’arrive´e de Cassini et les premiers
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re´sultats de Cassini. En premier lieu, sur le plan quantitatif, les valeurs de flux obte-
nues par simulation sont diffe´rentes des flux mesure´s dans le survol Ta, ce qui semble
logique, compte-tenu du fait que les densite´s de neutres et les flux d’ions parents (pro-
tons) utilise´s pre´ce´demment correspondent aux donne´es de Voyager, donc a` une pe´riode
bien ante´rieure a` la pe´riode de Cassini.
Mais surtout, il apparaˆıt que sur le plan qualitatif (plus critique), l’altitude du pic
de flux d’ENAs n’est pas du tout a` l’altitude attendue par les simulations. En effet, les
simulations de Dandouras and Amsif (1999) indiquent un maximum de flux bien plus
pre`s de Titan que ce qui est image´ par INCA dans la figure 9.1 : le pic observe´ est situe´
environ 2000 km au-dessus de celui attendu. Nous verrons plus loin les implications de
cette observation (paragraphe 9.3.2).
Outre ces diffe´rences issues de la comparaison entre les simulations re´alise´es par Amsif
et les premiers re´sultats d’INCA, d’autres conside´rations ont amene´ au de´veloppement
d’un nouveau mode`le de calcul de flux d’ENAs : les donne´es de Cassini ont rapidement
indique´ une variabilite´ importante des donne´es en ENAs (Mitchell et al. 2005), ainsi
qu’une variabilite´ des donne´es de LEMMS pour les profils des ions parents. Nous avons
par ailleurs analyse´ ces donne´es de manie`re statistique par la suite (partie IV).
Nous avons, pour ces raisons, de´veloppe´ un nouveau mode`le de calcul de flux d’ENAs,
prenant en entre´e les conditions de Cassini, avec les flux de protons de l’instrument
LEMMS et un mode`le d’exosphe`re en accord avec les observations de l’instrument INMS.
En premie`re approche, nous conside´rons un mode`le a` une dimension, le long d’un axe
radial issu du centre de Titan : nous comprenons en effet, a priori, l’asyme´trie observe´e
dans la figure 9.1, mais pas la position en altitude du maximum de flux d’ENAs. Cela
nous permettra de mieux comprendre le profil radial de ces flux produits dans l’exosphe`re
de Titan, en particulier dans la zone ou` les effets de rayon de giration fini des ions n’ont
pas d’influence (donc une coupe a` ”droite” de Titan, dans l’image 9.1).
9.2 La mode´lisation a` une dimension des profils de
flux d’ENAs
9.2.1 Parame`tres de la mode´lisation
Les parame`tres de simulation de flux d’ENAs se fonderont essentiellement sur les
conditions du premier survol Ta. Nous avons, tout d’abord, besoin d’un formalisme don-
nant les flux d’ENAs image´s par INCA, puis nous avons besoin en entre´e des profils de
neutres et de flux d’ions.
Le principe du calcul des flux d’ENAs de´pend des hypothe`ses faites, en particulier en
ce qui concerne les processus d’absorption. Avant de prendre en compte ces processus dans
des de´veloppements ulte´rieurs (voir chapitre 10), nous allons conside´rer des flux calcule´s
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Fig. 9.2 – Canaux A0(27-35 keV)-A1(35-56 keV)-A2(56-106 keV) -A3(106-255 keV)-
A4(255-506 keV)-A5(506-805 keV)- A6(805-1600 keV) de LEMMS, donnant les flux de
protons (cm−2 sr−1 s−1 keV−1) mesure´s durant Ta. L’altitude minimale de 1200 km est
atteinte vers 15h30, tandis que la sonde se trouve a` 8500 km d’altitude a` 15h et 16h (UT).
a` partir de la formule 2.2, ce qui signifie l’absence de perte d’ENAs depuis leur point de
cre´ation (il faudrait sinon rajouter un terme de perte en exponentielle). Nous allons donc
conside´rer ici une limite ”dure” en-dec¸a` de laquelle aucun ENA ne peut eˆtre produit et
de´tecte´, et au-dela` de laquelle les ENAs produits ne sont jamais perdus, qui correspond
donc a` la limite basse d’e´mission des ENAs. Nous traiterons ulte´rieurement plus en de´tail
cette limite (10).
Les profils de neutres utilise´s pour ce mode`le a` une dimension sont par de´faut les
profils thermiques pre´sente´s sur la figure 7.1 pour le survol Ta, afin de comparer de manie`re
approprie´e l’image obtenue par INCA et les simulations (nous verrons plus tard, en 11.1.3,
l’influence de profils exosphe´riques non thermiques). Rappelons simplement qu’il s’agit de
profils, pour les 5 espe`ces principales (N , H, H2, N2 et CH4), utilisant le formalisme de
Chamberlain avec les altitude et tempe´rature de l’exobase issues des premiers re´sultats
d’INMS, et les densite´s du mode`le actualise´ de Toublanc et al. (1995) a` l’altitude critique
(sauf pour H2, augmente´ d’un facteur 2). Ce mode`le (Garnier et al. 2007) est en accord
avec les re´sultats de Cassini ainsi qu’avec les re´sultats de Vervack et al. (2004).
Les flux d’ions que nous utiliserons seront ceux mesure´s par l’instrument LEMMS
durant le survol Ta, pre´sente´s sur la figure 9.2. Les e´nergies nous concernant pour l’imagerie
en ENAs e´tant comprises entre 20 et 50 keV, nous nous inte´resserons principalement
aux canaux A0 et A1, donnant les flux de protons pour les e´nergies entre 27 et 56 keV.
Plus pre´cise´ment, nous supposons que les flux d’ions mesure´s en dehors de la zone de
perturbation induite par la pre´sence de Titan sont ceux qui ”bombardent” son exosphe`re.
Cependant, nous n’avons qu’une valeur de flux par canal, alors que nous avons besoin
du profil en e´nergie des flux de protons, pour ensuite inte´grer les flux d’ENAs sur la gamme
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Fig. 9.3 – Sche´ma repre´sentant le principe du mode`le de calcul de flux d’ENAs a` une
dimension, le long d’un radial.
d’e´nergie correspondant aux images d’INCA. C’est pourquoi nous interpolons, depuis les
donne´es de LEMMS de la figure 9.2, le profil en e´nergie de ces ions, en faisant l’hypothe`se
qu’ils suivent une loi de puissance JION(E) = J0E
γ (ou` J0 et γ sont des constantes a`
de´terminer). Cette hypothe`se est a priori ve´rifie´e dans notre cas, si l’on suit les re´sultats
de Voyager, qui montrent que les distributions de protons sont en loi de puissance de`s
que la vitesse concerne´e est tre`s supe´rieure a` la vitesse du plasma en corotation (Krimigis
et al. 1983). Or celle-ci est estime´e aux alentours de 120 km/s (voir la partie 1.2.2 pour
plus de pre´cision sur ce sujet), ce qui correspond a` une e´nergie de 10 eV a` peine.
Enfin, les derniers parame`tres essentiels pour la mode´lisation sont les sections efficaces
d’e´change de charge entre les neutres conside´re´s et les protons. Nous avons pris a` ce propos
les sections efficaces suivantes (voir annexes A.1) :
– H+ +N2/CH4/H2 : Hsieh (communication prive´e, 2005)
– H+ +H : McClure (1966)
– H+ +N : Barnett and Reynolds (1958)
Nous pouvons alors calculer le flux d’ENAs, le long d’un axe radial, partant du centre
de Titan. Le sche´ma 9.3 explique le principe du mode`le utilise´ : Cassini e´tant situe´ a` une
certaine altitude de Titan (8000 km pour le cas de la figure 9.1 durant le survol Ta), nous
calculons le flux d’ENAs, donne´ par l’e´quation 2.2, pour une fourchette de lignes de vise´e
depuis le nadir (correspondant a` une altitude de vise´e z = −RT ou` RT = 2575 km est le
rayon de Titan) jusqu’a` l’extre´mite´ du champ de vue d’INCA (correspondant a` un angle
de vise´e maximal de 60◦).
Avant de faire ce type de simulation, il est ne´cessaire de prendre en compte un dernier
parame`tre : les effets de rayon de giration finis des ions parents. En effet, meˆme si nous
nous concentrons sur la partie de l’image en ENAs ou` les effets de rayon de giration finis
ne jouent pas de roˆle pre´ponde´rant, ils doivent eˆtre pris en compte pour les lignes de vise´e
comprises entre le nadir et la direction tangente a` la limite dure conside´re´e. Ils sont en effet
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non ne´gligeables dans cette re´gion (voir la figure 4.1 dans la partie introductive 4). Avant
de prendre en compte ces effets de manie`re plus re´aliste que les pre´ce´dentes e´tudes, dans la
partie 10.1, nous nous contenterons ici d’appliquer un facteur multiplicatif, de´pendant de
l’altitude, simulant ces effets (mais nous verrons plus loin que les re´sultats sont identiques
pour le cas qui nous concerne ici).
Tout ceci nous permet donc d’obtenir des flux d’ENAs, pour une fourchette de lignes
de vise´e, tout en prenant en compte les effets de rayon de giration fini pre`s du nadir.
Cependant, il ne s’agit ici que des flux the´oriques, avant le passage a` travers l’instrument.
En effet, nous avons vu dans la partie introductive sur l’expe´rience MIMI (partie 3.3) que
les particules passent par une feuille de carbone, avant d’atteindre le de´tecteur. S’ensuit
une le´ge`re diffusion angulaire, qui change de manie`re significative les flux the´oriques.
9.2.2 La diffusion angulaire due a` la feuille de carbone
Plusieurs me´thodes peuvent eˆtre utilise´es pour prendre en compte la feuille de carbone
et la diffusion angulaire induite.
Tout d’abord, Funsten et al. (1992) ont fourni des de´viations angulaires pour le cas
de feuilles de carbone proches de celle utilise´e dans l’instrument INCA. Le cas d’atomes
d’hydroge`ne de 20 keV a permis a` Nathalie Cazajus de fournir la figure 4.2 issue des
re´sultats de Dandouras and Amsif (1999), en utilisant une me´thode de Monte-Carlo pour
simuler les effets de la diffusion angulaire. Dans notre cas, nous pourrions utiliser ces
re´sultats pour obtenir un cas extreˆme de diffusion angulaire, car E = 20 keV constitue
la limite basse de la gamme d’e´nergie des images en ENAs qui nous concernent, et la
diffusion angulaire diminue lorsque l’e´nergie de la particule incidente augmente.
Ensuite, comme e´voque´ dans la partie introductive (au paragraphe 3.2.3), il est possible
d’utiliser la table 3.4 issue des calibrations de l’instrument INCA (Krimigis et al. 2004),
fournissant les de´viations caracte´ristiques. Pour le canal hydroge`ne de 20-50 keV, cette
de´viation est de l’ordre de 5.25◦ en azimuth, c’est-a`-dire selon la direction associe´e a`
notre axe radial de simulation. On peut ensuite conside´rer la fonction de diffusion comme
gaussienne, de parame`tre σ = σθ.
La troisie`me me´thode est de calculer soi-meˆme la de´viation angulaire d’une telle feuille
de carbone, par l’utilisation du logiciel spe´cialise´ TRIM. Il s’agit d’un code Monte Carlo,
permettant notamment d’analyser la diffusion angulaire de particules lors du passage a`
travers diffe´rents mate´riaux. En utilisant la composition exacte de la feuille de carbone
d’INCA, de´finie dans Krimigis et al. (2004) et rappele´e dans le paragraphe 3.2.3, le lan-
cement de 10000 particules d’e´nergie E = 30 keV permet d’obtenir la de´viation angulaire
de l’instrument. Tout de´pend, par ailleurs, de l’angle d’incidence des particules en amont.
Pour 30◦ d’incidence, ce qui correspond a` l’angle du maximum de flux pour l’image 9.1,
nous obtenons des re´sultats tre`s similaires a` une gaussienne de parame`tre σ = 5.25◦. Nous
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Fig. 9.4 – Poids des espe`ces neutres exosphe´riques dans la production d’ENAs d’hy-
droge`ne atomique.
utiliserons donc de´sormais cette gaussienne, calcule´e pour un angle d’incidence de 30◦.
La dernie`re e´tape est ensuite de calculer, pour une ligne de vise´e donne´e (donc une
position selon l’axe radial x), le flux d’ENAs re´el JENAreel , qui est le produit de convolution
entre le flux the´orique JENAtheo , issu de l’e´quation 2.2, et la distribution gaussienne de la
diffusion angulaire f :




9.2.3 La production d’ENAs par l’exosphe`re de Titan
Avant de calculer les profils de flux d’ENAs eux-meˆmes, il peut eˆtre inte´ressant d’ana-
lyser de manie`re quantitative la production d’ENAs. En particulier, pour comprendre les
images en ENAs fournies par INCA pour l’environnement de Titan, il est important de
comprendre quelles sont les principales espe`ces neutres responsables de cette production.
Pour ce faire, l’e´quation 2.2 donnant l’expression du flux d’ENAs permet de dire qu’une
comparaison est possible entre les diffe´rentes espe`ces neutres par le calcul du produit entre
la section efficace d’e´change de charge et la densite´ de l’espe`ce neutre.
Pour une e´nergie repre´sentative de 30 keV, la figure 9.4 repre´sente cette quantite´ en
fonction de l’altitude, et ce pour les cinq espe`ces conside´re´es dans notre mode`le adapte´
au survol Ta, pris ici comme re´fe´rence pour les densite´s exosphe´riques. Il apparaˆıt tre`s
clairement deux re´gions distinctes :
– en-dessous de 1800 km d’altitude, N2 est l’espe`ce de loin majoritaire, donc e´galement
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la principale source d’ENAs
– autour de 1800-2000 km d’altitude, CH4 devient pre´dominant, avant que H2 ne
devienne, au-dela` de 2000 km d’altitude, de loin la principale source d’ENAs dans
l’exosphe`re e´tendue de Titan
Ce type d’analyse permet de faciliter d’autres e´tudes, notamment pour construire une
exosphe`re simplifie´e de Titan (paragraphe 10.5.2) ou pour tenter d’inverser les images
d’INCA pour obtenir des profils de neutres (voir 11.2.2 et VI).
9.3 Re´sultats de simulation pour le survol Ta
9.3.1 La ne´cessite´ d’une limite basse d’e´mission au-dessus de
l’exobase
Le calcul du flux d’ENAs en fonction de l’altitude de la ligne de vise´e permet d’obtenir
la figure 9.5, correspondant a` la condition de la sonde Cassini du survol Ta, avec une
altitude de 8000 km. Trois courbes y sont repre´sente´es, dont une, continue et en bleu,
repre´sente les flux simule´s prenant en compte tous les effets de´crits pre´ce´demment. Les
courbes tirete´es repre´sentent quant a` elles respectivement les flux minimaux (vert) et
maximaux (rouge) interpole´s depuis l’image acquise par INCA a` cette altitude de 8000
km durant le survol Ta (figure 9.1).
Il apparaˆıt imme´diatement des divergences entre les flux mesure´s et ceux simule´s. Non
seulement les flux simule´s sont bien plus forts (d’un facteur 4-5) qu’en re´alite´, mais surtout
l’altitude du maximum de flux est largement en-dessous de l’altitude mesure´e, avec un
de´calage de 2000 km environ. Si d’e´ventuelles incertitudes sur les donne´es (en particulier
sur les valeurs d’efficacite´ des de´tecteurs, aussi bien pour les neutres e´nerge´tiques que
pour les ions parents) permettent de relativiser la divergence quantitative, il n’en est pas
de meˆme pour la diffe´rence qualitative dans la forme meˆme de la courbe.
Un de´calage de la position du maximum de flux peut avoir des re´percussions physiques
importantes, que nous allons de´tailler ci-apre`s.
9.3.2 Comment relever l’altitude du maximum de flux d’ENAs ?
Pour augmenter l’altitude du maximum de flux d’ENAs, deux moyens principaux
apparaissent :
– une alte´ration des profils the´oriques, induisant un de´calage du pic par l’effet de la
feuille de carbone
– le de´placement arbitraire de la limite dure au-dela` de l’exobase
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Fig. 9.5 – Flux d’ENAs calcule´s le long d’un axe radial. Les flux sont calcule´s (continu)
et superpose´s aux flux mesure´s par INCA durant le survol Ta (pointille´s).
L’influence des profils exosphe´riques non thermiques
La feuille de carbone introduit une diffusion angulaire, qui a tendance a` e´taler la
distribution the´orique, en de´plac¸ant le pic de flux du coˆte´ de la courbe ou` les flux sont
plus importants (effet de la convolution mathe´matique). Si l’on alte`re les profils the´oriques,
en changeant les profils de neutres ou d’ions, on peut alors de´caler le pic de flux. Or, dans
la mesure ou` les flux d’ions n’ont pas a priori de raison particulie`re d’eˆtre plus intenses
a` haute altitude que dans les re´gions plus proches de l’exobase (voir la partie 12 pour
quelques re´flexions sur l’influence de la dynamique pour ce proble`me du pic de flux), il
reste les profils de neutres, qui peuvent eˆtre alte´re´s principalement par introduction de
profils non thermiques dans l’exosphe`re (ou par une pre´sence plus ou moins importante
de populations satellites exosphe´riques).
Un certain nombre de simulations test ont e´te´ re´alise´es, ou` l’on introduit une popula-
tion chaude (de N2, CH4 ou H2, qui sont les principales sources d’ENAs dans l’exosphe`re
d’apre`s le paragraphe 9.2.3) avec une densite´ et une tempe´rature a` l’exobase comme
parame`tres libres. Il s’ave`re qu’un de´calage peut effectivement eˆtre introduit par ces po-
pulations non thermiques, et que le de´calage est proportionnel au flux d’e´chappement a`
l’exobase. L’espe`ce N2 (majoritaire dans la basse exosphe`re) est en particulier le meilleur
candidat pour ces simulations. Les simulations indiquent alors qu’un flux d’e´chappement
d’environ 1028 mole´cules par seconde permet de reproduire la forme de la courbe de flux
mesure´s par INCA durant Ta.
Cependant, un tel e´chappement atmosphe´rique n’est pas concevable. En effet, outre le
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fait que cela impliquerait un vidage de l’atmosphe`re de Titan en seulement 100 millions
d’anne´es, cette valeur est bien au-dessus de toutes les estimations re´alise´es auparavant :
si l’on ajoute les diffe´rents me´canismes e´tudie´s pour la cre´ation de populations non ther-
miques (voir les diffe´rentes re´fe´rences dans le chapitre 8), aussi bien par les re´actions chi-
miques, par criblage ou par des ions pickups, l’e´chappement total peut alors eˆtre estime´
de l’ordre de 1025−26 atomes par seconde. Mais surtout, les re´sultats re´cents de de La Haye
et al. (2007) analysant les profils non thermiques dans l’exosphe`re de Titan indiquent des
flux d’e´chappement en moyenne bien plus faible que cette valeur (1022 atomes par seconde
d’apre`s nos estimations utilisant un mode`le moyenne´ sur les survols Ta et Tb dans la partie
8.3).
Par ailleurs, nous pouvons noter que la prise en compte de distributions diffe´rentes pour
la diffusion angulaire (en changeant par exemple le parame`tre σ ou l’angle d’incidence des
particules) ne permet en aucun cas, vu les incertitudes sur cette distribution, d’expliquer
la divergence observe´e quant au pic de flux d’ENAs.
La limite basse d’e´mission des ENAs
Le second moyen de relever l’altitude du maximum de flux est de de´placer la limite
”dure” utilise´e dans les simulations. Cette limite est a priori situe´e a` l’exobase, conside´re´e
classiquement comme la limite au-dela` de laquelle l’environnement est non collisionnel (le
libre parcours moyen est supe´rieur a` la hauteur d’e´chelle de l’espe`ce). L’altitude critique
est donc en particulier conside´re´e ge´ne´ralement comme la limite basse d’e´mission des
ENAs.
Si l’on place arbitrairement cette limite dure a` 1900 km d’altitude (cf. aussi fig. 5 de
Dandouras and Amsif (1999) sur le libre parcours moyen dans l’exosphe`re de Titan), donc
bien au-dessus de l’exobase, les simulations fournissent des re´sultats tels que celui de la
figure 9.6.
Les courbes continues repre´sentent les flux simule´s, avec des conditions ioniques mini-
males (bleu), moyennes (noir) et maximales (rouge). Ces conditions diverses proviennent
de trois profils diffe´rents obtenus par ajustement des donne´es de LEMMS (figure 9.2) avec
une loi de puissance. Par ailleurs, les courbes en pointille´s fournissent les profils mesure´s
et interpole´s depuis l’image 9.1. Les profils simule´s sont ici en tre`s bon accord avec les
profils mesure´s, compte-tenu des incertitudes sur les profils de flux ioniques. L’altitude du
maximum de flux est en particulier identique dans les deux cas.
Certes, les flux d’ENAs semblent ne´anmoins un peu trop forts vers les hautes altitudes
de ligne de vise´e, avec une distribution qui n’est pas assez pique´e. Cependant, il s’agit
de l’extre´mite´ du champ de vue de l’instrument, ou` les effets de bord ne permettent pas
d’avoir une bonne pre´cision dans les flux image´s. Par ailleurs, nous verrons plus loin que
des profils non thermiques dans l’exosphe`re de Titan permettent d’obtenir une distribution
plus ”pique´e” (partie 11.1.3).
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Fig. 9.6 – Flux d’ENAs simule´s (en continu) pour une limite dure a` 1900 km d’altitude,
superpose´s aux profils mesure´s (en pointille´s) du survol Ta (Garnier et al. 2007).
Si ce changement arbitraire de limite dure permet de reproduire les observations, pour
quelle raison physique doit-elle eˆtre conside´re´e bien au-dessus de l’exobase ?
Plusieurs pistes permettent d’expliquer un e´ventuel rehaussement de cette limite basse
d’e´mission. Pour re´pondre a` cette question, il est ne´cessaire d’examiner les diffe´rentes
e´tapes de la production d’ENAs et de leur imagerie :
1. pour que les ENAs soient produits a` un point donne´ de l’espace, il faut que soient
pre´sents des neutres (ce qui est e´videmment le cas dans la basse exosphe`re de Titan)
et des ions parents ; deux effets principaux peuvent causer l’absence d’ions parents :
– les effets de rayon de giration fini de ces ions, impliquant l’existence d’une zone ou`
ils ne peuvent eˆtre pre´sents sous peine d’eˆtre absorbe´s dans la basse atmosphe`re ;
cet effet ne concerne a priori qu’un ”coˆte´” de l’environnement, mais la prise en
compte de trajectoires re´alistes des ions, emporte´s par la corotation du plasma,
pourraient induire des changements significatifs
– le code MHD de Ledvina (2005) simulant l’interaction entre Titan et la magne´tosphe`re
kronienne indique que les ions peuvent ne pas rentrer dans les basses couches de
l’exosphe`re, en raison du drape´ du champ magne´tique autour de Titan : l’augmen-
tation de l’amplitude du champ en amont de Titan peut induire une diminution
des rayons de giration des ions lorsque ceux-ci se rapprochent, ce qui peut les
empeˆcher de pe´ne´trer l’atmosphe`re ; cependant, les simulations hybrides (donc
prenant en compte les effets de rayon de giration, contrairement aux mode`les
MHD) de Modolo and Chanteur (2007) indiquent le contraire, avec la pre´sence
d’ions e´nerge´tiques jusques tre`s bas dans l’atmosphe`re (bien en-dec¸a` de l’exo-
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base) ; par ailleurs, les donne´es de LEMMS indiquent des flux importants de
protons e´nerge´tiques jusqu’a` l’altitude minimale des survols (voir figure 9.2 pour
le survol Ta, pour lequel l’altitude minimale est de 1200 km)
2. ensuite, INCA observe des flux significatifs d’ENAs jusques bien en-dessous de
l’exobase, mais peut-eˆtre subissent-ils des collisions dans la basse exosphe`re qui
impliquent leur absorption sur leur trajet vers l’imageur ?
3. enfin, si les ENAs sont produits et ne sont pas absorbe´s dans la basse exosphe`re,
il se pourrait e´galement que leurs trajectoires soient telles qu’ils ne puissent arriver
jusqu’a` l’imageur (du moins dans certaines configurations) ; nous verrons que cette
hypothe`se est infirme´e par les analyses de donne´es (voir partie 12).
Il est donc ne´cessaire d’approfondir les processus d’absorption des ENAs dans l’at-
mosphe`re de Titan, ainsi que les effets de rayon de giration finis des ions (avec des tra-
jectoires ioniques plus re´alistes), afin de comprendre la dynamique de ces ENAs et par
conse´quent les images acquises par l’instrument INCA durant les diffe´rents survols.
Il faut e´galement pre´ciser que, au cours de la the`se, la pre´cision des donne´es orbi-
tographiques utilise´es par l’e´quipe MIMI a e´volue´ de manie`re tre`s significative, si bien
que le positionnement des objets ce´lestes dans le champ de vue d’INCA a e´volue´ dans le
meˆme temps. Nous verrons plus loin que les dernie`res donne´es (voir le paragraphe 10.5.3,
avec en particulier la figure donnant les donne´es les plus a` jour ainsi que les simulations
ajustant ces profils), avec un positionnement du champ de vue recalibre´, indiquent un pic
de flux qui est beaucoup plus proche de l’exobase qu’initialement. Cependant, l’incerti-
tude sur les donne´es ainsi que l’enjeu de la compre´hension de la dynamique des ENAs
dans l’atmosphe`re de Titan justifient une e´tude approfondie des phe´nome`nes d’absorption
concernant ces particules.
Chapitre 10
La limite d’e´mission des ENAs
Ce chapitre va permettre de comprendre plus pre´cise´ment ou` se situe la limite d’e´mission
des ENAs dans l’atmosphe`re de Titan, en e´tudiant les me´canismes principaux a` prendre
en compte pour ce proble`me. La premie`re raison d’une telle limite d’e´mission peut consis-
ter en l’impossibilite´ des ions parents d’explorer certaines zones de l’environnement de
Titan. Ensuite, si les ions peuvent eˆtre pre´sents, les ENAs produits par e´change de charge
avec les neutres exosphe´riques peuvent eˆtre ”perdus” de deux manie`res diffe´rentes : soit ils
sont thermalise´s par diverses collisions, soit ils ne sont pas thermalise´s mais ils changent
d’e´tat de charge, si bien qu’e´tant des ions ils ne peuvent eˆtre image´s par le de´tecteur
d’ENAs. Nous utiliserons en particulier un formalisme analytique de´veloppe´ par Roelof
(2005), permettant d’obtenir des profils de flux d’ENAs.
Nous nous concentrerons en particulier sur les conditions de survol Ta, pour lequel les
observations ont indique´ une limite d’e´mission probablement au-dessus de l’exobase.
10.1 Effets de rayon de giration fini des ions parents :
prise en compte de la corotation
La gamme d’e´nergie concerne´e par l’imagerie en ENA avec l’instrument INCA (au-dela`
de 10 keV), combine´e a` l’intensite´ du champ magne´tique de Saturne a` l’orbite de Titan,
impliquent de tre`s grands rayons de giration pour les protons (nous nous concentrons sur
les H ENAs). Ainsi, des protons ayant une e´nergie entre 20 et 50 keV, pour un champ
magne´tique d’environ 5 nT (qui est une valeur repre´sentative des donne´es de Voyager et
Cassini, cf. Neubauer et al. (2006)), ont un rayon de giration de l’ordre de ou plus grand
que le rayon de Titan (2575 km). Par conse´quent, la pre´sence de Titan empeˆche ces ions de
pe´ne´trer certaines re´gions, en raison de l’ombre induite par les effets de rayon de giration
fini (voir partie 4).
Ces effets furent pre´ce´demment e´tudie´s parDandouras and Amsif (1999) en conside´rant
des trajectoires circulaires pour les ions parents. Cependant, la corotation du plasma
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magne´tosphe´rique autour de Saturne implique des trajectoires plus cyclo¨ıdales que circu-
laires. De telles trajectoires peuvent changer de manie`re significative l’importance de ces
effets de rayon de giration fini.
10.1.1 Les trajectoires ioniques cyclo¨ıdales
Afin d’analyser l’influence de la corotation sur les effets de rayon de giration fini, nous
avons de´veloppe´ des e´quations simples de trajectoires ioniques, en combinant une giration
et une translation (a` la vitesse de corotation vc). Ce formalisme sera employe´ dans cette
e´tude des effets de rayon de giration fini ainsi que dans le paragraphe 10.3 pour simuler
la trajectoire des ions de manie`re plus re´aliste qu’avec une trajectoire circulaire.
La vitesse vc de corotation du plasma sera conside´re´e aux alentours de 120 km/s, ce
qui est conforme aux donne´es de Voyager et de Cassini pour l’environnement de Titan
(situe´ a` environ 20 rayons saturniens du corps central), et qui correspond a` un coefficient
de sous-corotation, par rapport a` une corotation rigide, de 60% : Sittler et al. (2005) ont
trouve´ une gamme de vitesse de 80-150 km/s pour la corotation lors du survol par Voyager
1 ; l’analyse des donne´es des instruments de CAPS par Szego et al. (2005) et Hartle and
Killen (2006) ont respectivement e´tabli la vitesse d’e´coulement du plasma autour de 110
km/s et entre 120 et 160 km/s. Par ailleurs, la vitesse d’e´coulement doit eˆtre prise dans le
re´fe´rentiel de Cassini. Cependant, les vitesses de Cassini dans le re´fe´rentiel de Titan et de
Titan dans celui de Saturne sont tous deux du meˆme ordre de grandeur, environ 5 km/s,
ce qui est ne´gligeable dans notre cas, en comparaison a` la vitesse d’e´coulement mesure´e
et vu les incertitudes sur sa valeur.
Les formules suivantes, permettant de simuler la trajectoire de protons d’e´nergie E
ayant un angle d’attaque constant, sont issues du transport d’une simple e´quation de
giration (dans le re´fe´rentiel du champ magne´tique suppose´ constant) dans le re´fe´rentiel
de Titan (conside´re´ comme le meˆme re´fe´rentiel que celui lie´ a` Cassini et centre´ sur Titan,







Y , correspondent respectivement a` la direction de la vitesse de
corotation −→vc , qui est ici cense´e eˆtre perpendiculaire au champ magne´tique, a` la direction
oppose´e au champ magne´tique
−−→−B, et finalement −→Y comple`te le repe`re orthonorme´.

X(t) = −A ∗ sin(ω ∗ t+ φ)− VY0
ω
+ vc ∗ t+X0
Y (t) = A ∗ cos(ω ∗ t+ φ) + VX0
ω
+ Y0
Z(t) = VZ0 ∗ t+ Z0
(10.1)
La vitesse angulaire de giration ω est de´finie par ω = qB
m
(q et m sont la charge
e´lectrique et la masse) ; A et φ proviennent du syste`me suivant de´termine´ par les conditions
initiales :
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{
A ∗ sin(φ) + VY0
ω
= 0




ce qui me`ne a` (avec le signe de´pendant de ceux de VX0 et VY0) :{












Le triplet (X0, Y0, Z0) donne la position initiale dans le repe`re de Cassini, et (VX0 , VY0 , VZ0)
donne le vecteur vitesse initial dans le repe`re du plasma en corotation. Cependant, les
e´nergies qui nous concernent ici sont telles (au-dela` de 20 keV), que la vitesse de coro-
tation est ne´gligeable par rapport a` celle de giration des ions (il y a un facteur 30 entre
la vitesse d’un ion de 50 keV et une particule se de´plac¸ant a` 100 km/s). Ainsi, nous ne
parlerons de´sormais que d’une e´nergie unique E pour les ions.
La simulation de telles trajectoires cyclo¨ıdales ame`ne a` des trajectoires quasi-circulaires,
mais avec un mouvement combine´ de translation vers la partie positive de l’axe X. Pour
des e´nergies situe´es entre 20 et 50 keV, et pour vc=120 km/s, un proton subit ainsi
une translation, au bout d’une pe´riode de giration, d’environ 1500 km, ce qui n’est pas
ne´gligeable en comparaison avec le rayon de giration qui est quant a` lui de l’ordre de
4000-6500 km. Nous verrons plus loin un exemple de telles trajectoires (figure 10.8).
10.1.2 Conside´rations ge´ome´triques pour les trajectoires des ions
Le but est ici de re´aliser une e´tude similaire a` celle de Dandouras and Amsif (1999),
mais avec des conditions plus re´alistes pour les trajectoires ioniques que des trajectoires
circulaires, et ce en utilisant le formalisme de´veloppe´ plus haut.
Nous ne conside´rerons ici, dans nos simulations, que le cas d’ions ayant un angle
d’attaque de pi/2, qui ont la vitesse perpendiculaire (par rapport au champ magne´tique)
la plus importante, avec un rayon de giration apparent maximal, et qui donc subiront les
effets maximaux de rayon de giration de fini. Nous nous placerons donc dans le plan de´fini
par la position en Z de la sonde Cassini.
L’analyse des donne´es de LEMMS indique cependant des distributions en angle d’at-
taque quasi-isotropes (voir partie 13). Pour des angles d’attaque autres que pi/2, il est
e´vident que les effets de rayon de giration fini seront plus limite´s, voire inexistants pour
un angle d’attaque nul (ou de 180◦).
Notons par ailleurs que la configuration du champ magne´tique est ici simplifie´e, avec un
champ homoge`ne impliquant l’absence d’effets induits par le drape´ du champ magne´tique
autour de Titan (drape´ analyse´ par Backes et al. (2005)). Si ces effets sont bien re´els, y
compris pour les ions e´nerge´tiques (voir les simulations issues du code hybride de Modolo
(2004), dans la partie 13.3), ils n’en sont pas moins insuffisants pour changer de manie`re
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importante les trajectoires ioniques a` l’e´chelle d’une giration. C’est pourquoi, dans une
premie`re approche, une estimation correcte des effets de rayon de giration fini des ions
parents peut eˆtre obtenue avec une configuration simplifie´e du champ magne´tique.
Le principe de l’analyse des effets de rayon de giration fini consiste a` trouver les
conditions, avec le formalisme introduit pre´ce´demment, qui permettent a` un ion d’avoir
une trajectoire tangente a` l’exobase (conside´re´e comme limite en-dec¸a` de laquelle un ion
est absorbe´) a` un instant t1 et ensuite de subir une collision avec un neutre a` un instant
ulte´rieur t2, avec un vecteur vitesse tel que le nouvel ENA ira ensuite eˆtre de´tecte´ par
l’imageur de neutres, sans intersecter l’exobase a` aucun moment. Ce principe permet de
trouver la frontie`re de l’ombre induite pour les ions parents par ces effets de rayon de
giration fini.
Des calculs simples ame`nent a` un syste`me d’e´quations non line´aires (voir annexe B
pour le de´veloppement et la de´marche utilise´e), que l’on peut re´soudre a` l’aide du logiciel
de calcul mathe´matique Maple. On en de´duit l’expression de la position de l’ion a` l’instant
t2 pour une ligne de vise´e donne´e, ce qui permet, en conside´rant une large gamme de lignes
de vise´e, d’obtenir la frontie`re des effets de rayon de giration fini pour les ions parents.
Un exemple de re´sultat est montre´ sur la figure 10.1, pour une e´nergie de 50 keV et
une position satellite de´finie par [Xsat, Ysat, Zsat]=[8000 km + RT , 0, 0]. Le point vert y
de´signe la position de l’imageur a` bord de Cassini, et les courbes bleu/jaune donnent les
limites de l’ombre induite pour des valeurs de la vitesse de corotation respectivement de
vc = 120 km/s et vc = 0 km/s (ce cas-ci correspondant a` des trajectoires circulaires).
L’aire en pointille´s bleus indique la zone re´gie par les effets de rayons de giration fini pour
des ions ayant une trajectoire cyclo¨ıdale.
Cette configuration montre l’importance de l’ombre induite pour les ions parents, avec
une extension jusques 5.5RT de distance. Globalement, l’ombre est similaire a` celle obtenue
pour des trajectoires circulaires, meˆme si elle est bien plus e´tendue avec des trajectoires
cyclo¨ıdales (l’ombre s’e´tend sur 0.5RT de plus le long de l’axe X, soit pre`s de 1300 km).
Nous obtenons ainsi l’asyme´trie ”gauche/droite” attendue pour n’importe quelle position
du satellite Cassini.
Si nous essayons diverses positions de l’imageur (dans le plan X-Y, mais aussi selon
l’axe Z), ou e´galement diverses valeurs d’e´nergie ou de vitesse de corotation du plasma,
nous pouvons en tirer quelques conclusions. Tout d’abord, l’ombre induit syste´matiquement
une asyme´trie ”gauche/droite”. Ensuite, l’importance des effets de rayon de giration aug-
mentent avec l’e´nergie (puisque les rayons de giration augmentent dans le meˆme temps),
diminuent lorsque l’on se place dans un plan de´fini par un Zsat non nul (car l’exobase
apparente est maximale a` Zsat = 0), mais ils peuvent croˆıtre ou de´croˆıtre lorsque l’on
augmente la vitesse vc : ils croissent pour un imageur positionne´ pour un triplet (Xsat = 0,
Ysat > 0, Zsat = 0), mais de´croissent pour un triplet (Xsat = 0, Ysat < 0, Zsat = 0) (la
frontie`re des effets de rayon de giration est alors applatie en raison de la forme de la tra-






















Fig. 10.1 – Effets de rayon de giration fini des ions parents, dans un plan X-Y, pour des
protons avec 90◦ d’angle d’attaque, avec B = 5 nT et E = 50 keV.
jectoire cyclo¨ıdale). Enfin, la limite de ces effets peut devenir complexe pre`s d’un satellite
se trouvant proche de Titan (ce qui est le cas dans la figure 10.1). La frontie`re intersecte
en effet la position du satellite, et peut e´ventuellement quasiment l’envelopper. Cette si-
tuation se produit lorsqu’il n’y pas assez de distance entre le satellite et Titan pour qu’un
ion puisse se de´placer librement entre les deux (soit pour une distance pour le satellite de
l’ordre du diame`tre de giration de l’ion, selon la configuration).
L’utilisation de trajectoires cyclo¨ıdales au lieu de trajectoires circulaires ne change
certes pas l’influence qualitative sur les effets de rayon de giration fini, mais il peut in-
duire des changements quantitatifs importants ainsi qu’introduire des asyme´tries entre
diffe´rentes positions de l’imageur.
En outre, il est possible de montrer que dans certaines conditions, de tels ions peuvent
passer ”a` travers” la coquille exosphe´rique, meˆme avec 90◦ d’angle d’attaque et sans jamais
la pe´ne´trer. Cela peut eˆtre le cas, en particulier, loin de l’e´quateur (donc pour des valeurs
de Z importantes), ou` la section de l’exobase (par un plan X-Y paralle`le a` l’e´quateur)
est plus faible. Un rapide calcul permet de fixer la valeur limite en Z permettant ce type
de trajectoires (pour 90◦ d’angle d’attaque) : Z > Zlim =
√
Hc
2 − (V c ∗ 2pi/w)2/4 ≈
RT/2 pour B = 5 nT et une exobase a` Hc = 1425 km d’altitude (comme indique´ par
INMS, voir partie II). Cependant, les calculs sont ici plus complexes avec l’apparition
de discontinuite´s nume´riques qui ne permettent pas de fournir de frontie`re simple pour
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l’influence de ces effets.
L’imagerie de l’environnement de Titan par l’instrument INCA indique clairement de
tels effets de rayon de giration pour le survol Ta, et semble l’indiquer pour tous les autres
survols (voir chapitre 14.4). En outre, nous pouvons confirmer (comme indique´ parGarnier
et al. (2007)), que les effets de rayon de giration fini des ions parents n’induisent aucune
perte spe´cifique d’ENAs dans la partie ”droite” de l’image prise par INCA durant le survol
Ta (figure 9.1). Cependant, les conse´quences quantitatives sont en ge´ne´ral plus re´duites
que dans la figure 10.1, qui conside`re une condition extreˆme avec un angle d’attaque de
90◦ et l’e´nergie maximale de la gamme d’e´nergie des images d’INCA, alors que d’autres
angles d’attaque, tout aussi pre´sents d’apre`s l’analyse des donne´es de LEMMS (partie
13) induisent ne´cessairement des effets plus re´duits (puisque le rayon de giration est
re´duit). Par ailleurs, les trajectoires des ions sont ici simplifie´es, et ne repre´sentent pas
manie`re exacte les trajectoires re´elles, qui, en outre, sont alte´re´es par le drape´ du champ
magne´tique autour de Titan. Enfin, nous savons e´galement que la corotation du plasma
est dynamique, avec une vitesse probablement variable, et surtout une direction incidente
fluctuante selon la position dans la magne´tosphe`re (avec par exemple, durant le survol T9
du 26 de´cembre 2005, une de´flection de 65◦ par rapport a` la corotation ide´ale estime´e par
Crary et al. (2006) avec les donne´es de CAPS).
Enfin, il est a` noter que cette e´tude des effets de rayon de giration fini a amene´ a`
transformer notre mode`le de calcul de flux d’ENAs a` une dimension en mode`le complet a`
deux dimensions. Il s’agissait en effet, jusqu’ici, d’un mode`le a` une dimension auquel on
appliquait des effets de rayon de giration fini simplifie´s (voir le chapitre 9) par l’utilisation
de simples facteurs multiplicatifs. La prise en compte interne de ces effets en utilisant notre
e´tude plus re´aliste en font de´sormais un ve´ritable mode`le a` deux dimensions.
10.2 Processus d’ionisation des ENAs
Cette section est de´die´e a` l’analyse des diffe´rents me´canismes d’absorption des ENAs
par ionisation. Cette e´tude des processus d’ionisation permettra de mettre en e´vidence
les principales re´actions concernant les H ENAs, et donc par la suite d’en de´duire dans
quelle mesures ces processus thermalisent les ENAs.
Les principaux me´canismes susceptibles d’ioniser ces particules sont a priori :
– l’ionisation par impact e´lectronique des e´lectrons ionosphe´riques ou magne´tosphe´riques
– la photoionisation par le rayonnement solaire
– les collisions avec les ions, soit de l’ionosphe`re soit de la magne´tosphe`re, par re´action
d’e´change de charge : compte tenu de la vitesse relative, seuls des e´changes de charges
sont susceptibles d’avoir lieu (Dutuit, communication prive´e)
– les collisions avec les neutres de l’environnement de Titan, la` encore par re´actions
d’e´change de charge (qui produisent des ions positifs ou ne´gatifs)
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10.2.1 Probabilite´ d’ionisation : de´finition de l’e´paisseur optique
La de´marche adopte´e pour l’analyse des processus d’ionisation des ENAs est de calculer
la probabilite´ de collision, en fonction du parame`tre d’impact des lignes de vise´e, afin
de de´terminer si l’exobase est re´ellement la limite entre les parties optiquement fine et
dense de l’atmosphe`re de Titan pour l’imagerie en ENAs. Nous nous attacherons plus
pre´cise´ment a` de´terminer l’altitude maximale de cette limite, par la prise en compte des
conditions les plus contraignantes pour l’absorption des ENAs.
Au lieu de de´velopper un code complet des processus d’absorption, nous allons ici
utiliser une analyse simple, en calculant l’e´paisseur optique τ des ENAs par rapport aux
processus d’ionisation.
L’e´paisseur optique donne le nombre statistique de collisions, cumule´ le long d’une










(n(s) ∗ σ(E))ds (10.4)
L’e´paisseur optique est calcule´e pour une trajectoire de l’ENA de´finie par la position de
l’imageur, un parame`tre d’impact p et une e´nergie E (correspondant a` la vitesse relative
entre le H ENA et la particule avec laquelle la collision a lieu). σ (en cm2) est la section
efficace, a` l’e´nergie E, pour la collision e´tudie´e, et n donne la densite´ (en cm−3), au point
local d’inte´gration (de coordonne´e curviligne s), des particules collisionnant avec l’ENA.
10.2.2 Ionisation par impact e´lectronique des H ENAs
Le premier me´canisme e´tudie´ est l’ionisation par impact e´lectronique, duˆ a` la pre´sence
de populations e´lectroniques thermiques de l’ionosphe`re et d’e´lectrons e´nerge´tiques du
plasma en corotation interagissant avec l’atmosphe`re de Titan :
H + e− −→ H+ + 2e− (10.5)
En ce qui concerne les densite´s d’e´lectrons ionosphe´riques, nous conside´rons les donne´es
acquises par la sonde de Langmuir de l’instrument RPWS durant le premier survol de
Titan Ta (Wahlund et al. (2005) ; Wahlund, communication prive´e). Les segments en-
trant/sortant du survol ont e´te´ pris en compte se´pare´ment.
Le calcul de l’e´paisseur optique pour l’ionisation par impact e´lectronique avec les
e´lectrons ionosphe´riques a ne´cessite´ de faire l’hypothe`se d’une densite´ e´lectronique constante
au-dela` de la limite en altitude des donne´es (nous ne connaissons pas les densite´s e´lectroniques
au-dela` des limites de l’instrument RPWS, qui a fourni des donne´es jusques ∼ 5000 km
d’altitude seulement), afin de pouvoir inte´grer l’e´paisseur optique le long des lignes de
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Epaisseur optique des H ENAs pour l’ionisation par impact électronique


















données amont de RPWS durant Ta
électrons magnétosphériques
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Fig. 10.2 – Epaisseur optique des H ENAs pour l’ionisation par impact e´lectronique,
dans le cas d’e´lectrons ionosphe´riques ou magne´tosphe´riques, en fonction du parame`tre
d’impact des lignes de vise´e de l’imageur d’ENAs.
vise´e. Cette hypothe`se ame`ne a` des valeurs maximales pour τ , puisque les densite´s io-
nosphe´riques de´croissent avec l’altitude.
La composante e´lectronique magne´tosphe´rique est ici quant a` elle conside´re´e comme
une population d’e´lectrons d’e´nergie E = 200 eV, avec une densite´ totale d’environ 0.3
cm−3 (de´duite des observations de Voyager dans Neubauer et al. (1984)).
Les sections efficaces utilise´es pour le calcul de l’e´paisseur optique des H ENAs pour
l’ionisation par impact e´lectronique proviennent de la base de donne´es en ligne du NIST
(http ://www.nist.gov), ou` la gamme d’e´nergie disponible est de 15 eV a` 4 keV (avec une
section efficace maximale pour E ∼ 50 eV). Par ailleurs, les e´lectrons de 15 eV ont une
vitesse comparable a` celle des H ENAs de 20-50 keV. L’e´nergie a` conside´rer pour l’inter-
action entre les e´lectrons ionosphe´riques (< 10 eV essentiellement) ou magne´tosphe´riques
(∼ 200 eV) et les H ENAs de 20-50 keV est donc au maximum 200 eV. Pour conside´rer
la` encore une condition maximale d’absorption, nous avons pris la plus grande section
efficace d’interaction (pour E ∼ 50 eV). Parmi les diffe´rentes sources, la plus re´cente et
la plus repre´sentative de la litte´rature provient des re´sultats de mode´lisation de Kim and
Rudd (1994). La section efficace donne´e pour 50 eV y est d’environ de 0.65 ∗ 10−16 cm2.
Nous pouvons de´sormais calculer l’e´paisseur optique, pour un imageur situe´ a` 4RT de
Titan (une syme´trie sphe´rique est suppose´e), soit une position de Cassini analogue a` celle
de l’image 9.1 durant Ta.
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Fig. 10.3 – Comparaison entre les profils de densite´s e´lectroniques mesure´s par RPWS
durant le survol Ta et celui issu du mode`le atmosphe´rique de Toublanc (version adapte´e
depuis Toublanc et al. (1995)).
La figure 10.2 donne le re´sultat de ce calcul, avec l’e´paisseur optique τ calcule´e pour
des parame`tres d’impact depuis 1170 km (plus basse altitude atteinte par Cassini du-
rant Ta) jusqu’environ 5000 km d’altitude, en prenant en compte les densite´s d’e´lectrons
ionosphe´riques (avec les parties entrante/sortante du survol) et magne´tosphe´riques. Il
apparaˆıt clairement qu’un ENA ne subira statistiquement aucun impact e´lectronique
(τmax ≈ 0.0001), d’autant plus que nous avons conside´re´ ici des conditions maximales
d’absorption pour la simulation. Certes, les densite´s e´lectroniques magne´tosphe´riques
peuvent eˆtre largement variables dans l’environnement de Titan, mais ces populations
ne peuvent pas jouer un roˆle dans l’absorption des ENAs pre`s de l’exobase : il y a au
minimum un facteur 107 pour la composante magne´tosphe´rique, et 105 pour les e´lectrons
ionosphe´riques.
Par ailleurs, on peut comparer les densite´s e´lectroniques obtenues par la sonde Lang-
muir durant le survol Ta et celles issues du mode`le atmosphe´rique de Toublanc (Toublanc,
communication prive´e). La figure 10.3 montre cette comparaison, avec des profils tre`s si-
milaires entre le mode`le et les mesures, en particulier pour les donne´es du segment sortant
du survol Ta (les conditions d’e´clairement solaire e´tant proches entre le mode`le et la par-
tie sortante du survol). Mais surtout, le profil tre`s lisse issu du mode`le, en comparaison
aux profils mesure´s, pourrait impliquer la ne´cessite´ de diminuer le roˆle du transport dans
l’atmosphe`re de Titan.
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10.2.3 Photoionisation d’H ENAs
Les ENAs peuvent e´galement subir une photoionisation par les UV solaires et eˆtre
ainsi perdus pour l’imagerie en ENAs, par une re´action du type :
H + hν −→ H+ + e− (10.6)
Ainsi, nous allons ici calculer l’e´paisseur optique τ a` partir de l’e´quation 10.4, avec
dans ce cas :
– n(s, λ) pour la ”densite´” de photons (cm−3) au point d’abscisse curviligne s et pour
une longueur d’onde λ
– σ(λ) (cm2) donne la section efficace de photoabsorption d’atomes H par les flux
solaires de longueur d’onde λ
La the´orie du transfert radiatif (Rybicki and Lightman 1979) fournit des relations
entre le flux de radiations et la densite´ volumique d’e´nergie, ce qui permet ensuite d’en
de´duire la relation suivante donnant la densite´ de photons nphotons (cm
−3) en fonction du





ou` c est la ce´le´rite´ (c ≈ 3 ∗ 108 m/s) et F est donne´ pour un point d’altitude z, un angle
solaire ze´nithal χ et une longueur d’onde λ, par (Kivelson and Russel (1995) ; Schunk and
Nagy (2000)) :







ou` F∞ est le flux de photons non atte´nue´ (donc pour χ = 0 et z = ∞), nk(z) la densite´
(cm−3) de l’espe`ce neutre k, σak la section efficace de photoabsorption (cm
2) de l’espe`ce
k, et dsλ la longueur infinite´simale le long de la direction des photons (puisque le terme
d’atte´nuation est inte´gre´ le long de la direction des photons).
Les densite´s de neutres proviennent du mode`le d’exosphe`re adapte´ au survol Ta (Gar-
nier et al. (2007) ; figure 7.1) en accord avec les donne´es d’INMS et le mode`le de Vervack
et al. (2004). Les sections efficaces de photoabsorption pour les espe`ces neutres conside´re´es
(H2, H, N2 and CH4) sont issues de Schunk and Nagy (2000).
Le flux solaire non atte´nue´ au niveau de l’orbite terrestre F∞Earth est calcule´ a` partir
du mode`le de flux solaire EUVAC (voir Schunk and Nagy (2000)) :
F∞Earth(λ) = F74113i(λ) ∗ (1 + Ai(λ)(P − 80)) (10.9)
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Fig. 10.4 – Epaisseur optique des H ENAs pour la photoionisation. Voir le texte pour
plus de de´tails.
ou` F74113i(λ) et Ai(λ) sont donne´s par Schunk and Nagy (2000) et :
P =
F10.7+ < F10.7 >
2
(10.10)
ou` F10.7 est le flux solaire radio a` 10.7 cm (pris a` sa valeur lors du survol Ta, le 26
octobre 2004) et < F10.7 > est sa valeur moyenne´e sur 81 jours autour de la date
concerne´e (voir les donne´es en ligne du site http : //www.drao − ofr.hia − iha.nrc −
cnrc.gc.ca/icarus/www/sol home.html)).
Nous en de´duisons ensuite le flux non atte´nue´ a` l’orbite de Titan : F∞ ≈ F∞Earth100
(puisque Titan est a` ≈ 10 UA du Soleil).
Le calcul des e´quations 10.7 et 10.8 a` chaque point d’inte´gration de l’e´quation 10.4
permet d’en de´duire l’e´paisseur optique des H ENAs pour la photoionisation, pour une
fourchette de lignes de vise´e de l’imageur. La figure 10.4 montre le re´sultat obtenu pour
un imageur situe´ en (YSat = 8000 km d’altitude, XSat = ZSat = 0) dans le repe`re SSO
centre´ sur Titan. Le calcul est re´alise´ pour des parame`tres d’impact entre 0 (vers le
centre de Titan) et -5000 km (pratiquement une ligne de vise´e vers le Soleil). Comme
attendu, l’e´paisseur optique diminue pour des lignes de vise´e se rapprochant du nadir, ou`
l’atmosphe`re dense atte´nue le rayonnement, avec notamment une discontinuite´ a` p = −RT
lie´e a` la pre´sence de Titan.
Cependant, l’e´paisseur optique maximale pour la photoionisation obtenue est tre`s
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faible (τmax ≈ 1.8 ∗ 10−10), et pratiquement six ordres de grandeur infe´rieure a` l’e´paisseur
optique due a` l’impact e´lectronique. La photoionisation par le rayonnement solaire ne joue
donc aucun roˆle dans l’absorption des ENAs.
10.2.4 Les collisions entre ions et H ENAs
Le troisie`me me´canisme susceptible d’ioniser les ENAs consiste en la collision entre ces
ENAs et les ions pre´sents, ionosphe´riques et magne´tosphe´riques. Il s’agit ne´cessairement,
compte tenu des e´nergies conside´re´es, de re´actions d’e´change de charge (comme pre´cise´
plus haut) :
H + A+ −→ H+ + A (10.11)
Le calcul de l’e´paisseur optique a` partir de l’e´quation 4 ne´cessite ici la connaissance des
densite´s ioniques et des sections efficaces d’interaction. Les densite´s magne´tosphe´riques
sont issues des donne´es de Voyager dans la re´gion de Titan (Krimigis et al. 1983), qui




cm−3 ; TH+2 = 30 keV, nH+2 = 1.5 ∗ 10−3 cm−3) et d’une composante en O+ (TO+ = 2.9
keV, nO+ = 0.2 cm
−3). Dans la mesure ou` nous cherchons des valeurs limites supe´rieures
pour l’absorption des ENAs, nous allons supposer ici que ces densite´s sont constantes
depuis la surface de Titan, ce qui n’est cependant pas physique, du moins en-dessous de
l’exobase (mais cela n’a aucune conse´quence, voir plus bas).
Les densite´s ionosphe´riques sont obtenues par prolongement, a` l’aide du formalisme de
Chamberlain and Hunten (1987), des densite´s ioniques du mode`le de Toublanc (version
adapte´e depuis Toublanc et al. (1995)). Nous avons conside´re´ ici des conditions a` l’exobase
similaires pour les ions et les neutres (Hc = 1425 km et Tc = 148.5 K pour le survol Ta),
meˆme si la tempe´rature ionique peut eˆtre bien supe´rieure a` l’exobase (Ma et al. (2006) ;
voir plus loin pour les conse´quences de conditions de tempe´rature ionique extreˆme).
Les densite´s ionosphe´riques et magne´tosphe´riques sont superpose´es dans la figure 10.5,








3 ) sont majoritaires devant les populations magne´tosphe´riques jusques 2500-
3000 km d’altitude, donc bien au-dela` de l’exobase.
Malheureusement, les sections efficaces d’e´change de charge entre ces ions et des atomes
d’hydroge`ne sont, pour la plupart (excepte´ entre H+ / O+ et H ;McClure (1966)/Phaneuf
et al. (1978)), inconnues a` des e´nergies si importantes. Nous avons donc suppose´, afin de
prendre des conditions hautes pour l’absorption, que les sections efficaces e´taient de l’ordre
de σmax = 10
−14 cm2, ce qui constitue une valeur maximale pour la plupart des sections
efficaces d’e´change de charge connues pour des e´nergies de 20-50 keV.
Le re´sultat obtenu peut eˆtre visualise´ sur la figure 10.6, avec l’e´paisseur optique des
H ENAs face aux collisions avec les ions ionosphe´riques et magne´tosphe´riques, pour des
parame`tres d’impact entre 800 (limite infe´rieure du mode`le ionosphe´rique de Toublanc)
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Fig. 10.5 – Densite´s d’ions d’origine ionosphe´rique ou magne´tosphe´rique de Titan, en
fonction de l’altitude.






Epaisseur optique des H ENAs pour l’échange de charge avec les ions









Fig. 10.6 – Epaisseur optique des H ENAs pour les collisions avec les ions d’origine
ionosphe´rique et magne´tosphe´rique.
122 10.2. Processus d’ionisation des ENAs
et 5000 km d’altitude. La position de l’imageur est a` environ 8000 km d’altitude (la
syme´trie radiale permet de ne conside´rer que l’altitude de la sonde). L’e´paisseur optique
maximale (τmax ≈ 9 ∗ 10−3 ; ou τmax ≈ 1.2 ∗ 10−2 pour une tempe´rature ionique extreˆme
a` l’exobase de 10000 K) indique que l’atmosphe`re de Titan, meˆme pour des parame`tres
d’impact largement en-dessous de l’exobase, est optiquement fine en ce qui concerne les
collisions entre H ENAs et ions. En outre, nous avons pris des conditions hautes pour les
sections efficaces (sachant que certaines re´actions pourraient meˆme ne pas eˆtre possibles).
Les re´actions d’e´change de charge avec les ions ne constituent donc certainement pas une
perte substantielle d’ENAs.
10.2.5 Les collisions entre neutres et H ENAs
Le dernier me´canisme d’ionisation qui peut concerner les ENAs est les collisions (par
e´change de charge la` encore) avec les neutres atmosphe´riques de Titan, collisions qui
re´sultent en une ionisation des ENAs :
H + A −→ H+ + tous (10.12)
Les densite´s de neutres utilise´es pour calculer l’e´paisseur optique proviennent a` nou-
veau du mode`le adapte´ au survol Ta (Garnier et al. (2007), voir figure 7.1) pour l’exosphe`re
et des densite´s du mode`le de Toublanc en-dessous de l’exobase, et ce pour les cinq espe`ces
principales a` haute altitude : N2, CH4, H2, H et N(4S).
Les sections efficaces d’e´change de charge (pour des e´nergies relatives de 20-50 keV)
proviennent quant a` elles de diffe´rentes re´fe´rences (voir annexes A.2) :
– N2 +H et H2 +H : Toburen et al. (1968) ; Hsieh, communication prive´e (2005)
– CH4 +H : Eliot (1977) ; Hsieh, communication prive´e (2005)
– H +H et N +H : Barnett and Reynolds (1958)
La figure 10.7 fournit le profil de l’e´paisseur optique, pour un H ENA d’e´nergie E =
50 keV et pour des lignes de vise´e de parame`tre d’impact entre 800 km et 15000 km
d’altitude. L’imageur est a` nouveau autour de 8000 km d’altitude (situation similaires
a` celle ayant fourni l’image 9.1). Le nombre statistique de collisions avec les neutres
exosphe´riques de´croˆıt de 4000 vers p = 800 km d’altitude a` environ 10−3 pour p = 15000
km d’altitude. La limite entre les parties optiquement fine et dense de l’atmosphe`re (ou` il
y a statistiquement une collision, τ = 1) se situe ici a` p ≈ 1525 km, c’est-a`-dire un peu au-
dessus de l’exobase (d’altitude Hc = 1425 km). Ce re´sultat est tre`s cohe´rent avec le libre
parcours moyen des ENAs, lie´ a` l’ionisation par collisions avec les neutres exosphe´riques,
calcule´ par Dandouras and Amsif (1999).
La limite ou` τ = 1 varie entre 1500 et 1550 km d’altitude, selon l’e´nergie conside´re´e
et la re´fe´rence utilise´e pour les sections efficaces. En outre, l’e´paisseur optique passe de
10 a` 0.1 entre p = 1300 et 1850 km d’altitude.
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Epaisseur optique des H ENAs pour l’échange de charge avec les neutres
Paramètre d’impact (en altitude ; km) 
Fig. 10.7 – Epaisseur optique des H ENAs pour les collisions, par e´change de charge, avec
les neutres atmosphe´riques.
Ainsi, les re´actions d’e´change de charge entre les H ENAs et les neutres exosphe´riques
constituent le processus d’absorption principal pour les ENAs dans l’atmosphe`re de Titan.
Cependant, un H ENA subit statistiquement au moins une collision de`s p = 1550 km
d’altitude, si bien qu’une limite d’e´mission autour de 1800-2000 km d’altitude n’est pas a
priori envisageable. Cette limite devrait se situer dans la re´gion ou` le nombre de collisions
est entre 1 et 10, d’autant plus que nous devons prendre en compte la possibilite´ que les
ENAs ionise´s ne soient pas de´finitivement perdus, puisqu’ils peuvent eˆtre reneutralise´s.
Par ailleurs, des tests montrent que seules des densite´s a` l’exobase multiplie´es par 10
permettraient d’obtenir une e´paisseur optique autour de 1 pour p = 1800 − 2000 km
d’altitude.
10.3 Reneutralisation des H ENAs ionise´s
L’e´tude des processus d’ionisation des H ENAs a mis en e´vidence que les collisions avec
les neutres, par re´action d’e´change de charge, pouvaient induire une absorption importante
de ces particules. Mais ces ENAs sont-ils re´ellement perdus ?
Nous allons de´velopper ici une analyse similaire de la reneutralisation des ENAs nou-
vellement ionise´s, par e´change de charge avec les neutres exosphe´riques (qui est le seul
me´canisme susceptible de transformer ces ions en ENAs). Nous allons ainsi calculer le
nombre de collisions subies par ces ions, en calculant l’e´paisseur optique τ de protons H+
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Fig. 10.8 – Principe de l’analyse de la neutralisation des ENAs ionise´s. Voir le texte pour
plus de de´tails.
(de meˆme e´nergie que celle des ENAs conside´re´s : 20-50 keV) pour l’e´change de charge
avec les neutres, mais cette fois-ci non plus le long d’une ligne de vise´e, mais le long de la



















V 2x (r) + V
2
y (r)dr (10.14)
ou` p est le parame`tre d’impact de la ligne de vise´e conside´re´e, E l’e´nergie de l’ENA, nk
la densite´ (cm−3) de l’espe`ce neutre k, σk la section efficace d’e´change de charge entre les
protons et l’espe`ce neutre k, et Vx/Vy sont les composantes du vecteur vitesse (dans le
plan e´quatorial X-Y, dans le repe`re orthonorme´ de´crit dans la section 10.1.1).
La sche´ma 10.8 montre le principe de nos simulations, avec des trajectoires cyclo¨ıdales
pour les ENAs nouvellement ionise´s (avec le formalisme et les parame`tres de´finis pre´ce´demment
dans la section 10.1.1). Nous conside´rons une ligne de vise´e pour l’imageur d’ENAs, de´finie
par un parame`tre d’impact p (p = 3500 km d’altitude sur le sche´ma). Nous supposons
qu’un ENA de 20 keV, se dirigeant initialement vers l’imageur, est ionise´ en un certain
point (choisi comme le point, sur la ligne de vise´e, le plus proche du centre de Titan).
Ces conditions correspondent aux conditions maximales de probabilite´ de neutralisation
pour ces ions. Ensuite, l’ion a une trajectoire cyclo¨ıdale, et se dirige globalement vers les
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X positifs (par l’effet de la corotation), jusqu’a` ce qu’il touche virtuellement la surface de
Titan. La partie de la trajectoire ionique en amont du point d’ionisation est e´galement
virtuelle : elle est ne´cessaire pour nos simulations en tant que condition initiale (en rai-
son de contraintes sur les composantes initiales Vx et Vy) mais n’a aucun roˆle physique.
Enfin, nous avons pris ici le cas de protons avec 90◦ d’angle d’attaque par commodite´ de
repre´sentation.
Les densite´s de neutres utilise´es proviennents la` encore du mode`le adapte´ au survol
Ta de la figure 7.1. Quant aux sections efficaces d’e´change de charge entre les protons et
les espe`ces neutres de l’atmosphe`re de Titan, elles proviennent de diverses re´fe´rences de´ja`
explicite´es (voir annexes A.1).
Le principe est alors ensuite de calculer l’e´paisseur optique des H ENAs nouvellement
ionise´s, le long de leur trajectoire cyclo¨ıdale et depuis leur point d’ionisation, par rapport
aux re´actions d’e´change de charge avec les neutres atmosphe´riques. Pour une position
donne´e de l’imageur, nous conside´rons ensuite une gamme de parame`tres d’impact p.
Le re´sultat de´pend grandement de la configuration conside´re´e. La probabilite´ pour
l’ion d’eˆtre neutralise´ augmente pe´riodiquement autour du point le plus proche de Titan,
ou` les densite´s sont maximales. En plus, pour la configuration du sche´ma 10.8, le nombre
de collisions augmente de plus en plus apre`s chaque pe´riode de giration, a` cause de la
convection du plasma par l’effet de la corotation, jusqu’a` ce que la trajectoire coupe
virtuellement la surface. Mais pour une ligne de vise´e de´finie de telle manie`re que l’ion
s’e´loigne de Titan a` chaque pe´riode, le nombre statistique de collisions va augmenter plus
lentement (puisque les densite´s de neutres de´croissent avec l’altitude).
En particulier, on estime que l’ENA nouvellement ionise´ sera statistiquement reneutra-
lise´ pour τ = 1. La figure 10.9 montre une telle analyse, pour une configuration similaire
a` celle du sche´ma 10.8. Elle repre´sente le temps, en nombre de pe´riodes de girations T
(T = 2pi
ω
avec ω = qB
m
) ne´cessaires a` un proton pour eˆtre neutralise´ par e´change de charge
avec les neutres atmosphe´riques, en fonction du parame`tre d’impact p (qui de´finit la ligne
de vise´e et donc le point d’ionisation de l’ENA initial). Cette configuration est la plus
contraignante (pour un maximum de collisions), avec une e´nergie de 20 keV et la section
efficace disponible la plus forte.
La figure obtenue montre une courbe en escalier, avec des transitions a` chaque pe´riode,
dans la mesure ou` la probabilite´ pour un ion d’entrer en colision avec des neutres est
maximale pre`s du point le plus proche par rapport a` Titan, qui a pre´cise´ment lieu a` chaque
nombre entier de pe´riodes. En outre, la largeur des marches de l’escalier diminue avec le
parame`tre d’impact, car, les densite´s de neutres de´croissant avec l’altitude, plus l’ENA est
ionise´ loin de Titan, plus le nouvel ion aura besoin de temps pour atteindre statistiquement
une collision avec les neutres. Pour de hautes valeurs du parame`tre d’impact (environ au-
dela` de 5000 km d’altitude dans notre cas), nous pouvons e´galement avoir des ions qui ne
subiront statistiquement aucune collision, parce qu’ils passent trop loin de Titan, a` des
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Temps nécessaire pour neutraliser un proton, en fonction du paramètre d’impact
Fig. 10.9 – Temps (en pe´riodes de girations) ne´cessaire a` un H ENA ionise´ pour eˆtre
statistiquement neutralise´, en fonction de la ligne de vise´e correspondant a` l’ENA initial.
altitudes ou` les densite´s de neutres sont trop faibles.
La transition entre 0 et 1 pe´riode de giration, qui correspond au parame`tre d’impact
en-dessous duquel un ENA ionise´ est quasi-instantane´ment reneutralise´, se situe ici autour
de p = 1680 km d’altitude. Il peut meˆme subir plusieurs re´actions d’e´change de charge
conse´cutives, passant de l’e´tat neutre a` l’e´tat ionise´ et vice-versa. Ainsi, un ENA ionise´ en-
dessous de cette limite peut e´ventuellement eˆtre finalement de´tecte´ par l’imageur d’ENAs.
Cette transition entre 0 et 1 de´pend par ailleurs de la configuration prise en compte, ainsi
que de l’e´nergie et des sections efficaces utilise´es. Elle peut ainsi descendre a` seulement
p = 1500 km d’altitude.
Cette analyse simplifie´e n’est pas suffisante pour estimer pre´cise´ment les processus
d’ionisation et de neutralisation concernant les ENAs, dans la mesure ou` il s’agit d’esti-
mations statistiques, avec des configurations simplifie´es (un seul angle d’attaque, pas de
diffusion angulaire lors des collisions, etc.), mais il permet de montrer que les ENAs io-
nise´s peuvent e´ventuellement eˆtre reneutralise´s et ensuite eˆtre ainsi de´tecte´s par l’imageur
d’ENAs.
Par conse´quent, nous avons re´ellement besoin de prendre en compte les multiples
re´actions d’ionisation et de neutralisation par e´change de charge pour comprendre l’ab-
sorption des ENAs dans l’atmosphe`re de Titan.
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10.4 La thermalisation des ENAs








Energie finale de la particule au niveau du détecteur







Fig. 10.10 – Energie finale de la particule incidente, dont l’e´nergie initiale est de 30 keV,
apre`s les multiples collisions successives par e´change de charge subies.
Les paragraphes pre´ce´dents ont permis de mettre en e´vidence que les principaux pro-
cessus susceptibles d’absorber des ENAs sont les re´actions d’e´change de charge entre les
H ENAs et les neutres atmosphe´riques de Titan. Par ailleurs, les ENAs ionise´s peuvent
e´ventuellement eˆtre reneutralise´s, la` encore essentiellement par e´change de charge avec les
neutres. Durant ces interactions, quelle e´nergie est perdue par la particule ? Peut-elle eˆtre
thermalise´e ? Et si oui, a` quelle altitude obtient-on une thermalisation significative ?
Chaque collision induit une perte de l’ordre de 30 eV d’apre`s Jasperse and Basu (1982),
pour des protons d’e´nergie autour de 1-100 keV. C’est donc une tre`s faible perte en e´nergie
par rapport a` l’e´nergie de la particule incidente, dans notre cas d’ENAs de 20-50 keV.
Si l’on conside`re une particule qui provient de l’infini, le long d’une ligne de vise´e de
l’imageur d’ENAs de´finie par un parame`tre d’impact p, et que l’on calcule le nombre de
collisions par e´change de charge (de la meˆme manie`re que dans les e´tudes pre´ce´dentes)
par ionisation et par neutralisation, on peut en de´duire l’e´nergie perdue au cours de la
traverse´e de l’atmosphe`re de Titan. Il suffit en effet pour cela de multiplier le nombre
statistique de collisions par l’e´nergie perdue a` chacune d’elles, c’est-a`-dire 30 eV.
Ce type de calcul ame`ne au re´sultat de la figure 10.10, qui donne l’e´nergie finale d’une
particule de 30 keV initialement, apre`s un certain nombre de collisions par e´change de
charge subies dans l’atmosphe`re de Titan. On obtient ainsi une perte ne´gligeable au-dessus
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de 1000 km d’altitude. En-dec¸a` de cette limite, la perte en e´nergie est telle que l’e´nergie
de la particule, si celle-ci n’est pas comple`tement absorbe´e, n’est pas suffisante pour une
de´tection par l’imageur d’ENAs. On observe donc que la limite d’e´mission induite par la
seule thermalisation des ENAs se situe aux alentours de 1000 km d’altitude, largement
en-dessous de l’exobase (Hc = 1425 km). Ceci est compatible avec les observations ef-
fectue´es par INCA lors de survols en basse altitude (par exemple T5), et en particulier
avec les images obtenues avec l’axe optique de l’instrument perpendiculaire a` la direction
du nadir. Ces images pre´sentent une nette coupure d’e´missions sur une ligne d’horizon qui
correspond a` environ 1000 km d’altitude, avec des flux forts au-dessus de cette altitude.
10.5 The´orie de Roelof sur les e´missions exosphe´riques
d’ENAs
Le chapitre pre´ce´dent a permis de mettre en e´vidence que les processus d’ionisation
des ENAs peuvent eˆtre accompagne´s de processus de reneutralisation (tous deux par
e´change de charge avec les neutres atmosphe´riques). L’e´quilibre entre ces deux types de
re´actions implique ne´cessairement l’existence d’une limite basse d’e´mission situe´e autour
de l’exobase ou au-dessous de celle-ci. Pour comprendre plus pre´cise´ment la dynamique
des ENAs, il est donc ne´cessaire d’utiliser un formalisme conside´rant les re´actions mul-
tiples d’ionisation et de neutralisation. C’est pre´cise´ment le cas du formalisme analytique
re´cemment de´veloppe´ par Roelof (2005).
10.5.1 Le formalisme
Le formalisme de Roelof (2005) concerne les e´missions en ENA des exosphe`res de
plane`tes ou de lunes. Il s’agit d’une the´orie fonde´e sur des e´quations couple´es du transport
des ions e´nerge´tiques et des ENAs qui en sont issus. Ces e´quations utilisent l’approxi-
mation d’une diffusion extreˆmement concentre´e sur l’avant conforme´ment au the´ore`me
de Galand-Richmond (Galand and Richmond 1999). Ce the´ore`me assigne un invariant
aux ENAs (produits au sein d’un champ magne´tique) d’une forme similaire au moment
magne´tique classique des ions. La re´solution de ces e´quations de transport ame`ne finale-
ment a` des expressions analytiques pour les deux types de populations.
Ce formalisme, qui prend en compte les multiples re´actions d’ionisation et de neutra-
lisation susceptibles d’avoir lieu, fournit en particulier des relations analytiques tre`s utiles
pour l’expression de l’intensite´ des ENAs produits.
Cependant, il est ne´cessaire de prendre en compte trois domaines diffe´rents de l’exosphe`re :
la partie optiquement e´paisse, la partie optiquement fine avec des densite´s de neutres ex-
ponentiellement de´croissantes, et la partie optiquement fine avec des profils de densite´s
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suivant une loi en 1
r2
(qui correspond a` la re´gion domine´e par les populations satellites,
voir la partie 7.1.2).
Dans la partie optiquement e´paisse de l’atmosphe`re, il est possible de calculer le flux
d’ENA JENAepais (cm
−2sr−1s−1keV −1) d’e´nergie E, et pour un parame`tre d’impact p
(qui de´finit la ligne de vise´e conside´re´e pour l’instrument), graˆce a` la connaissance du
flux ionique JION (de meˆme unite´ que le flux d’ENAs), suppose´ isotrope, en fonction de






F (τ c) (10.15)
F (τ c) = e−kτ
c − e−τc (10.16)
avec k ≈ W (keV )∗(γσ+γj)
E(keV )
(pour E=20-50 keV dans notre cas), ou` W est l’e´nergie perdue a`
chaque e´change de charge, soit environ 0.03 keV d’apre`s Jasperse and Basu (1982) pour les
protons de 1-100 keV, et γσ/γj repre´sentent le coefficient de puissance des profils en e´nergie
(pour une loi en E−γ) des sections efficaces / flux d’ions, soit environ 0.5 − 1.5/2 − 2.5
(d’apre`s nos analyses des sections efficaces et des donne´es de LEMMS respectivement
dans les parties 11.1.1 et 13.1.4) ; σc = σ0,1 + σ1,0 donne la somme des sections efficace
d’ionisation σ0,1 et de neutralisation σ1,0 (respectivement de l’ENA et de l’ion parent
simplement charge´) par re´action d’e´change de charge avec les espe`ces neutres concerne´es.
L’e´paisseur optique τ c le long de la ligne de vise´e (de´termine´e par le parame`tre d’impact
p) est de´finie par :




avec le chemin optique ξ facilement calcule´ en supposant des densite´s de neutres n expo-
nentiellement de´croissantes (sauf pour la re´gion domine´e par les populations satellites).
Le flux d’ENA JENAfin , dans la partie optiquement fine de l’atmosphe`re, est quant a`




avec le chemin optique calcule´ graˆce aux hypothe`ses sur les profils de densite´s, dans les
deux domaines de la re´gion optiquement fine (respectivement avec des lois exponentielle
de´croissante et en 1
r2
).
10.5.2 Un mode`le simplifie´ pour le survol Ta
Nous allons ici de´velopper un mode`le simplifie´ de l’exosphe`re de Titan, fonde´ sur le
mode`le re´alise´ pour le survol Ta (voir le paragraphe 7.1), afin de pouvoir utiliser le forma-
lisme de Roelof : il faut pour cela mode´liser l’atmosphe`re par les deux re´gions distinctes
avec des profils en exponentielle de´croissante ou en 1
r2
. Il peut par ailleurs eˆtre inte´ressant,
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3000 km 		Loi de densité en 1/r²
1425 km Loi de densité exponentielle
Fig. 10.11 – Mode`le d’exosphe`re simplifie´ pour le survol Ta (en continu), superpose´ au
mode`le de re´fe´rence (en tirete´ ; cf. la figure 7.1).
pour introduire rapidement des profils exosphe´riques dans des simulations, de chercher a`
simplifier l’exosphe`re par l’utilisation de telles lois.
Nous avons vu, dans le paragraphe 7.1.2, que les particules satellites, majoritaires a`
haute altitude, suivent une loi en 1
r2
. En outre, l’e´quilibre hydrostatique en-dessous de
l’exobase implique que les densite´s varient de manie`re exponentielle (Chamberlain and
Hunten 1987).
L’exosphe`re peut ainsi eˆtre, en premie`re approche, approxime´e par deux re´gions dis-
tinctes, traduisant le passage progressif d’un milieu quasi-hydrostatique a` un milieu do-
mine´ par des populations satellites :
– une premie`re re´gion, partant de l’exobase (de distance radiale rc), dans laquelle
les profils de densite´s peuvent eˆtre conside´re´s comme de´croissant de manie`re expo-
nentielle : N(r) = Nc ∗ e− r−rcH avec la hauteur d’e´chelle de l’espe`ce correspondante
H = mg
kTc
(voir partie 5 pour plus de de´tails sur ces parame`tres),
– puis une seconde, dans l’exosphe`re e´tendue (au-dela` d’une distance radiale r0), ou`





Des simulations nous ont amene´ a` conside´rer la limite entre ces deux re´gions aux alen-
tours de 3000 km d’altitude pour l’exosphe`re de Titan. La figure 10.11 pre´sente l’exosphe`re
issue de cette reconstruction en deux re´gions distinctes.
Le crite`re conside´re´ pour minimiser l’erreur, et donc conside´rer la limite r0 a` environ
3000 km d’altitude, est la minimisation de l’erreur relative entre les profils ”reconstruits”
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et les profils initiaux de la figure 7.1. Nous avons conside´re´ l’erreur relative et non l’erreur
absolue, dans la mesure ou` les densite´s de´croissent tre`s vite avec l’altitude, ce qui fausserait
la minimisation avec des hautes altitudes peu conside´re´es. Par ailleurs, compte-tenu de la
pre´sence de plusieurs espe`ces neutres, l’erreur relative est la somme des erreurs relatives
de chaque espe`ce, ponde´re´es par l’importance (en densite´) de l’espe`ce en question a` cette
altitude. En effet, on se concentre ici sur la simplification des profils de densite´s des espe`ces
majoritaires dans l’exosphe`re (la ponde´ration de´pend donc de l’altitude) : notre objectif
est la de´rivation d’un mode`le simplifie´ mathe´matiquement, afin de l’utiliser ensuite comme
entre´e dans le formalisme analytique de´veloppe´ en 10.5.1.
Le re´sultat, indiquant une limite r0 proche de 3000 km d’altitude, indique une er-
reur relative moyenne de 6.5% seulement, ce qui constitue une erreur faible. Rappelons
que la minimisation se concentre sur les espe`ces majoritaires, si bien que certains profils
exosphe´riques restent tre`s diffe´rents des profils de re´fe´rence : cas concernant en particulier
les espe`ces lourdes a` haute altitude, voir la figure 10.11).
Ce mode`le simplifie´ est donc tre`s proche - du point de vue de la production d’ENAs, ou
plus ge´ne´ralement lorsque l’on conside`re essentiellement l’espe`ce majoritaire a` l’altitude
conside´re´e - du mode`le de re´fe´rence (Garnier et al. 2007), et il permet d’eˆtre en accord
avec les hypothe`ses du formalisme de Roelof pour le calcul de flux d’ENAs.
10.5.3 Simulation et comparaison avec les mesures d’INCA
Les densite´s de neutres utilise´es pour calculer des profils de flux d’ENAs proviennent
du mode`le d’exosphe`re de´crit ci-dessus, fonde´ sur le mode`le adapte´ au survol Ta en accord
avec les donne´es d’INMS et le mode`le de Vervack et al. (2004). Les profils de flux d’ions
proviennent quant a` eux des donne´es de l’instrument LEMMS pour le meˆme survol Ta.
La figure 10.12 fournit le re´sultat des simulations utilisant le formalisme de Roelof,
avec le flux d’ENAs en fonction de l’altitude de la ligne de vise´e. On superpose a` cette
courbe les flux d’ENAs mesure´s durant le survol Ta avec les plus re´cents jeux de donne´es
orbitographiques. La comparaison des flux mesure´s et calcule´s, avec la me´thode de Roelof,
montre une bonne correspondance. En particulier, l’altitude du maximum d’e´mission,
et plus ge´ne´ralement la forme de la courbe de flux, est exactement la meˆme entre les
mesures et les simulations. Il y a certes un certain de´calage en terme quantitatif, avec des
flux simule´s plus forts, mais compte-tenu des diverses incertitudes affectant les valeurs de
flux d’ENAs (voir le paragraphe 11.1.4), on peut conside´rer qu’il s’agit la` d’une bonne
correspondance entre les flux simule´s et ceux mesure´s.
Par ailleurs, nous avons utilise´ notre mode`le nume´rique de calcul de flux d’ENAs, en
prenant en compte les effets de rayon de giration fini pour les ions parents ainsi qu’une
limite dure d’e´mission proche de l’exobase (en accord avec nos e´tudes de l’absorption des
ENAs qui indiquent une limite basse d’e´mission autour de l’exobase ou en-dec¸a`), vers 1475
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Flux calculés formalisme de Roelof
Flux mesurés min durant T
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Flux mesurés max durant T
a
Flux calculés méthode numérique
Fig. 10.12 – Flux d’ENAs en fonction de l’altitude, d’une part mesure´s durant le survol
Ta (avec les plus re´cents jeux de donne´es orbitographiques), d’autre part calcule´s par
simulation (avec le formalisme de Roelof, ou avec notre me´thode nume´rique utilisant une
limite dure a` 1475 km d’altitude).
km d’altitude. Le profil de flux d’ENAs obtenu pour les conditions de l’image utilise´e (une
altitude pour Cassini de 8000 km), visible sur la meˆme figure en noir, est e´galement en
bon accord avec les flux mesure´s et est tre`s proche des flux calcule´s avec le formalisme
analytique de Roelof.
Il apparaˆıt clairement que :
– les flux d’ENAs mesure´s sont maximaux autour de 2000 km d’altitude (donne´es
orbitographiques les plus re´centes),
– une telle position du maximum de flux correspond a` une limite basse d’e´mission (il
s’agit plus d’une re´gion que d’une limite dure) aux alentours de l’exobase (Hc = 1425
km).
10.6 Une dynamique des ENAs tre`s complexe en-
dessous de l’exobase
Les analyses pre´ce´dentes semblent concorder sur le sce´nario suivant : les ENAs produits
ne sont thermalise´s que tre`s bas dans l’atmosphe`re (autour de 1000 km d’altitude), mais
leur ionisation par re´action de charge avec les neutres atmosphe´riques, malgre´ une possible
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reneutralisation de ces particules par le meˆme type de re´action, induit une limite basse
d’e´mission des H ENAs aux alentours de l’exobase. Cependant, ce sce´nario suppose que
les ENAs ionise´s restent essentiellement dans leur e´tat ionise´ en sortant de l’atmosphe`re,
afin qu’une re´elle limite basse d’e´mission puisse exister.
Malheureusement, la simple conside´ration de la comparaison des sections efficaces, de
neutralisation et d’ionisation par e´change de charge, montre des valeurs comparables voire
supe´rieures pour la neutralisation.
Quelques simulations simples ont e´te´ re´alise´es afin de connaˆıtre l’e´tat de charge final
d’un ENA traversant l’atmosphe`re selon une ligne de vise´e de´finie par un parame`tre
d’impact p. Le principe est donc de conside´rer une trajectoire rectiligne, quel que soit l’e´tat
de charge (ce qui est une hypothe`se re´aliste meˆme pour le cas ionique, dans la mesure ou`
les rayons de giration sont largement plus importants que les libres parcours moyens), pour
un H ENA incident. Lorsque l’e´paisseur optique - pour la neutralisation ou l’ionisation
selon l’e´tat de charge a` ce moment-la` - atteint la valeur de 1 (soit statistiquement une
collision subie), nous changeons l’e´tat de la particule, puis calculons a` nouveau l’e´paisseur
optique depuis le point fictif ou` a eu lieu la dernie`re collision, etc. Puis, compte-tenu d’une
position de´termine´e du de´tecteur d’ENAs, nous analysons son e´tat de charge final.
Les re´sultats indiquent que, dans la re´gion optiquement dense de l’atmosphe`re, mais
ou` les particules e´nerge´tiques ne sont pas re´ellement thermalise´es, soit entre 1000 et 1500
km d’altitude, seulement 25−50% (la valeur de´pend de l’e´nergie) des particules sortent en
tant qu’ion de l’atmosphe`re de Titan, le reste sortant au final en tant qu’ENA de´tectables
par l’imageur.
Il subsiste donc un doute important quant a` notre connaissance de la dynamique
re´elle des ENAs dans la zone 1000-1500 km d’altitude, qui manifestement sont en majo-
rite´ de´tectables, malgre´ diverses collisions qui les ionisent. Cependant, l’utilisation d’une
formulation rigoureuse pour le calcul du flux d’ENAs, dans le cas d’un milieu optiquement
dense (qui ne´cessite de rajouter des termes d’absorption et de reproduction a` la relation
2.2), comme utilise´ par la the´orie de Roelof (2005), semble compatible avec une limite
basse d’e´mission autour de l’exobase. Nos simulations pour estimer l’e´tat de charge final
sont peut-eˆtre trop simplificatrices, avec e´ventuellement une influence plus importante
que pre´vue de la giration des particules dans leur e´tat ionique, avec pour effet de faire
”sortir” plus rapidement la particule de l’atmosphe`re.
D’autres e´tudes plus spe´cifiques doivent eˆtre de´veloppe´es afin de re´pondre a` ces ques-
tions. Quoi qu’il en soit, s’il s’ave`re que la seule conside´ration des re´actions de neutrali-
sation et d’ionisation par e´change de charge ne sont pas suffisantes pour induire une telle
limite basse d’e´mission a` l’exobase, il est plus que probable que la cle´ de ces questions se
situe dans les me´canismes subis par les particules durant leur phase ionique.
En effet, comme nous le pre´ciserons plus loin (en 11.3), on observe de forts flux d’ENAs
lorsque la sonde Cassini se trouve a` de basses altitudes, jusques, durant le survol T5 par
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exemple, seulement 1000 km d’altitude. Les ENAs sont donc bien pre´sents a` de basses
altitudes, mais ne sont pas de´tecte´s par l’imageur lorsque la sonde se situe a` haute altitude.
Etant donne´ que les collisions subies par les ENAs, par e´change de charge avec les neutres,
ne sont pas suffisantes pour les thermaliser dans la zone entre 1000 et 1500 km d’altitude,
il apparaˆıt naturel que l’absorption ”manquante” s’applique a` ces particules dans leur
e´tat ionique.
Ainsi, il serait inte´ressant d’e´tudier l’influence des interactions coulombiennes, qui
induisent une perte en e´nergie pour les ions e´nerge´tiques (”Coulomb drag”). Il s’agit d’un
processus non ne´gligeable, qui a e´te´ notamment mode´lise´ dans le cadre de l’e´tude des
populatios ioniques e´nerge´tiques du courant annulaire de la magne´tosphe`re terrestre, et
de leur interaction avec les populations de la plasmasphe`re (Jordanova et al. 1996).
Mais un autre effet devrait e´galement eˆtre analyse´. Il s’agit de la diffusion angulaire
des particules (H ENAs ou protons) induite par les diverses collisions par e´change de
charge subies dans l’atmosphe`re dense de Titan. Des simulations pre´liminaires effectue´es
par John K. Hsieh et Nathan Hadder (communication prive´e) indiquent une de´viation
angulaire relativement faible, du moins au-dela` de 1000 km d’altitude. Ne´anmoins, meˆme
une de´viation angulaire nulle en moyenne peut induire des asyme´tries : les particules
de´vie´es vers de plus faibles altitudes subiront plus de processus d’absorption que celles
allant vers des altitudes plus e´leve´es, ce qui pourrait e´ventuellement induire une asyme´trie
dans les ENAs de´tecte´s.
Chapitre 11
Le mode`le de flux d’ENAs a` deux
dimensions : comparaison avec INCA
11.1 Analyse de diverses influences sur les flux d’ENAs
Cette section est consacre´e a` l’analyse de l’influence de certains parame`tres jusqu’ici
non pris en compte. Rappelons la relation permettant de calculer les flux d’ENAs moyens,
pre´cise´e ici dans le cadre des images d’INCA (pour une pe´riode d’acquisition temporelle
t0 − t1, une bande en e´nergie E0 − E1, et un flux ionique suppose´ constant le long de la
ligne de vise´e) :
JENA =
1










avec les parame`tres nk et σk de´finis a` la suite de l’e´quation simplifie´e en introduction 2.2,
de meˆme que les unite´s des flux d’ions et d’ENAs.
L’e´quation 11.1 sugge`re d’e´tudier les influences suivantes :
– la de´pendance en e´nergie, a` travers les flux d’ions JION et les sections efficaces σk
qui s’ave`re pouvoir eˆtre simplifie´e, ce qui facilite les calculs
– l’effet instrumental duˆ au simple de´placement de la sonde dans l’espace, au cours de
l’acquisition d’une image (entre t0 et t1), qui modifie le diame`tre apparent de Titan
au cours de cette pe´riode et induit une incertitude sur le positionnement des flux
d’ENAs mesure´s
– l’influence des profils de densite´s exosphe´riques nk (en particulier non thermiques)
sur les flux d’ENAs
11.1.1 La de´pendance en e´nergie
Les images en ENAs acquises par l’instrument INCA correspondent a` des gammes en
e´nergie plus ou moins larges. Dans le cas d’images en mode de haute re´solution spatiale,
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les bandes en e´nergie sont relativement larges (pour mettre l’accent pre´cise´ment sur la
pre´cision spatiale).
La de´pendance en e´nergie se situe, d’apre`s la relation 11.1, autant dans les flux d’ions
parents que les sections efficaces d’interaction. Nous avons vu pre´ce´demment (voir 9.2.1)
que les flux d’ions ont une loi de puissance en fonction de l’e´nergie (en JION(E) = J0E
γ).
La variation des flux entre 20 et 50 keV (qui sont les limites des images en H ENA que
nous e´tudions en particulier) est donc tre`s importante avec une diffe´rence d’un ordre de
grandeur environ.
Cette variation forte en fonction de l’e´nergie semble donc induire a priori la ne´cessite´
de prendre en compte un certain nombre de points dans la gamme d’e´nergie conside´re´e.
Cependant, si l’on analyse les profils de sections efficaces d’e´change de charge entre les
protons et les espe`ces neutres (de´finies dans les annexes A.1), une re´gression line´aire des
courbes de´finies par log10(σk) = a ∗ log10(E) + b donne des facteurs de corre´lation tre`s
bons, avec en re´sultat les coefficients suivants (pour la gamme d’e´nergie de 20-50 keV) :
– pour H+ +N2 : a = −0.84 et b = −14.03
– pour H+ +H2 : a = −1.33 et b = −13.46
– pour H+ + CH4 : a = −1.05 et b = −13.51
– pour H+ +N : a = −1.10 et b = −14.09
– pour H+ +H : a = −1.58 et b = −13.31
Or cette loi de variation est pre´cise´ment une loi de puissance identique a` celle utilise´e
pour les flux d’ions. Pour le cas qui nous concerne, il apparaˆıt donc que la de´pendance
en e´nergie dans l’e´quation 11.1 est en loi de puissance aussi bien pour les ions que pour
les sections efficaces d’interaction. En outre, il est e´vident que le produit de deux lois de
puissance est une loi de puissance (dont le coefficient de puissance est la somme des deux
coefficients initiaux).
Il est alors possible de simplifier la de´pendance en e´nergie, en ne conside´rant qu’un
point d’e´nergie E∗ au lieu de plusieurs. En effet, l’e´quation 11.1 peut eˆtre simplifie´e si l’on







(JION ∗ σk)(E).dE =
∑
k(JION ∗ σk)(E∗)
(E1 − E0) (11.2)
Dans le cas simplifie´ d’une seule espe`ce, l’e´nergie E∗ est alors de´finie par (avec JION ∗





E1 − E0 (11.3)
Si l’on applique cette formule pour les cinq profils de sections efficaces diffe´rents, on
obtient une e´nergie E∗ ∼ 29− 30 keV. Cette e´nergie est donc quasi-identique pour toutes
les espe`ces, ce qui induit la possibilite´ d’utiliser l’e´nergie E = 30 keV comme seul point
d’e´nergie pour le calcul de flux d’ENAs du canal 20-50 keV, avec une bonne approximation.
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Fig. 11.1 – Flux d’ENAs mesure´s (en pointille´s), durant le survol Ta, superpose´s aux flux
calcule´s (en continu) pour un seul point d’e´nergie a` 30 keV (noir) ou toute la gamme
d’e´nergie 20-50 keV (orange).
Ainsi, si l’on fait un essai en calculant le flux d’ENAs, pour le survol Ta, avec les
densite´s de neutres du mode`le thermique (Garnier et al. 2007) et les flux d’ions de la
figure 9.2, pour une limite dure a` 1500 km d’altitude, on obtient la figure 11.1 : les flux
calcule´s sont tre`s proches l’un de l’autre dans le cas d’un seul point d’e´nergie (a` 30 keV)
et dans le cas de nombreux points d’e´nergie dans la gamme 20-50 keV, avec au maximum
5% d’erreur.
11.1.2 Influence du de´filement de la sonde
Les images d’INCA correspondent a` une certaine dure´e d’acquisition. Celle-ci est de
l’ordre de quelques minutes dans le mode de haute re´solution spatiale, celui que nous uti-
lisons pour l’e´tude de l’imagerie de l’environnement de Titan. Or durant cette acquisition,
la sonde est en mouvement par rapport a` Titan, ce qui peut induire des effets en terme
d’imagerie.
En effet, supposons, pour simplifier (mais c’est une situation le plus souvent re´alise´e),
que Titan se trouve toujours dans le centre du champ de vue de l’instrument INCA, et
que durant l’acquisition de l’image (entre t1 et t2) Cassini se rapproche de Titan. Cette
situation, sche´matise´e sur la figure 11.2, implique ne´cessairement que la ligne de vise´e
de´finie par le parame`tre d’impact a` t = t1 n’est plus la meˆme a` t = t2. Plus pre´cise´ment,
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Fig. 11.2 – Sche´ma repre´sentant le de´filement du satellite durant l’acquisition d’une
image, de t1 a` t2, avec les deux lignes de vise´es diffe´rentes correspondant au meˆme pa-
rame`tre d’impact p. Le sche´ma n’est pas a` l’e´chelle : le de´filement du satellite est exage´re´
pour illustrer le phe´nome`ne.
la ligne de vise´e de´finie par le meˆme parame`tre d’impact p, a` la fin de l’acquisition, sera
de´cale´e angulairement de ∆θ par rapport a` la pre´ce´dente ligne de vise´e.
Or les mouvements de la sonde ne sont que partiellement pris en compte dans le
traitement des images. Les rotations sont inte´gre´es correctement, avec la prise en compte
d’un champ de vue virtuel, rempli durant l’acquisition si la sonde tourne (pour e´viter
de prendre les flux de Titan si Cassini ne regarde pas dans sa direction par exemple).
En revanche, les translations ne sont (et ne peuvent) pas eˆtre prises en compte. Ainsi,
dans la situation du sche´ma 11.2, on voit que des flux d’ENAs cre´e´s pour un parame`tre
d’impact donne´ seront de´tecte´s dans des directions diffe´rentes dans le champ de vue. Une
translation vers Titan implique donc qu’une meˆme source ne sera pas vue au meˆme point
de ce champ de vue (du moins si la source en question est excentre´e par rapport a` la
direction du vecteur vitesse de Cassini par rapport a` cette source d’e´missions).
De simples conside´rations ge´ome´triques permettent de pre´voir le de´calage induit par le
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Le calcul de ces de´calages pour la configuration de l’image 9.1 montre ainsi que les
ENAs cre´e´s pre`s de l’exobase se voient de´cale´s, en l’espace de 8 minutes, de ∆θ ∼ 7◦, soit
une diffe´rence d’altitude de ∆h ∼ 1250 km. Ce de´calage angulaire est d’un facteur ∼ 1.5
supe´rieur a` la re´solution angulaire de l’instrument (voir la table 3.4).
Ensuite, quel est l’effet global pour une image, au-dela` de la comparaison entre les
instants initial et final de l’acquisition ? En accumulant tout au long de cette dure´e, quel
est le de´calage obtenu au final ? Pour re´pondre a` cette question, on peut raisonner de
manie`re inverse a` ce qui est de´veloppe´ plus haut : un pixel donne´ du champ de vue de
l’instrument, sur lequel sera accumule´ les flux d’ENAs de sources diffe´rentes au cours
de la dure´e d’acquisition, correspondra a` un parame`tre d’impact a` un instant donne´.
Donc au cours du temps, ce pixel correspondra a` un parame`tre d’impact qui e´volue. Plus
pre´cise´ment, on exprime ce parame`tre d’impact (instantane´) en fonction de la distance d
(instantane´e) entre la sonde et Titan par p(d) = d
d1
p(d1) (avec d < d1 pour t > t1).
Si l’on inte`gre ce changement de variable au calcul de flux d’ENAs le long de l’axe
radial du mode`le, on obtient alors le profil de flux d’ENAs accumule´ dans le champ de
vue de l’instrument. Les re´sultats indiquent alors que l’altitude du maximum d’e´mission
d’ENAs, autour de 2000 km d’altitude initialement, peut alors eˆtre de´cale´ de centaines de
km pour une dure´e d’acquisition de 8 minutes.
Pour plus de pre´cision, il est donc inte´ressant de limiter l’e´tude de l’imagerie en ENAs
aux images ”simples”, correspondant a` une seule image, sans moyennage sur plusieurs
images. C’est la raison pour laquelle nous avons choisi, dans la partie 10.5.3, une image
accumule´e sur 4 minutes et non plus 8 minutes comme pour la figure 9.1.
Ne´anmoins, il est utile de rappeler que la pre´cision spatiale des profils d’ENAs est
e´videmment limite´e par la re´solution spatiale de l’instrument, qui est de quelques degre´s
par pixel (soit quelques centaines de km). Par conse´quent, la prise en compte d’images
simples n’implique a priori que des de´calages, par de´filement du satellite, comparables a`
l’incertitude issue de la re´solution spatiale de l’instrument (sauf peut-eˆtre a` de tre`s basses
altitudes, ou` les effets duˆs au de´filement sont plus importants).
11.1.3 Influence des profils exosphe´riques
La partie II a permis de mode´liser l’exosphe`re de Titan de diverses manie`res. Il apparaˆıt
donc naturel de chercher a` e´tudier l’influence de profils exosphe´riques divers sur l’imagerie
en ENAs. Nous conside´rons ici l’influence de l’e´clairement et de la distribution utilise´e a`
l’exobase.
Influence de l’e´clairement solaire
L’e´clairement par le flux solaire est le parame`tre principal susceptible de chauffer
de manie`re diffe´rentielle une atmosphe`re, avec une tempe´rature plus importante du coˆte´
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e´claire´. De telles diffe´rences de tempe´rature ont e´te´ observe´es par INMS durant des survols
de Titan (voir partie 8), meˆme si les variations ne sont justement pas en accord, a priori,
avec une influence unique de l’e´clairement solaire.
L’analyse des mode`les de la thermosphe`re de´veloppe´s par Boqueho (2005) et Mu¨ller-
Wodarg et al. (2000) permet d’e´valuer la diffe´rence de tempe´rature thermosphe´rique entre
le coˆte´ e´claire´ et le coˆte´ non e´claire´ aux alentours de 15-20 K. En outre, la tempe´rature
moyenne de´pend de l’activite´ solaire a` la pe´riode conside´re´e, avec des variations la` encore
de l’ordre de 15-20 K. On peut d’ailleurs noter que les tempe´ratures ”thermiques” mesure´es
par INMS entre les trois survols Ta/Tb/T5 (voir la table 7.2) varient de 149 a` 162.3 K pour
Tb sortant et T5 entrant, soit une variation assez proche de celle attendue pour deux zones
avec une diffe´rence d’e´clairement maximal (les survols en question correspondent a` des
e´clairements effectivement tre`s diffe´rents).
Cependant, outre la variation de tempe´rature, les densite´s thermosphe´riques e´voluent
en fonction de l’e´clairement. Si l’on souhaite e´tudier l’influence solaire sur les profils
exosphe´riques, il est ne´cessaire non seulement de conside´rer des tempe´ratures diffe´rentes,
mais e´galement des densite´s a` l’exobase diffe´rentes.
Ainsi, si l’on utilise deux profils exosphe´riques fonde´s sur les travaux de Boqueho
(2005), avec des conditions minimales et maximales pour les densite´s et la tempe´rature,
le calcul des flux d’ENAs de´tecte´s par l’imageur ne diffe`rent, d’un profil exosphe´rique a`
l’autre, que de 15− 20% au maximum. En outre, ce calcul suppose que les lignes de vise´e
de l’instrument explorent des re´gions ou` les densite´s sont toujours maximales, ou toujours
minimales. Cela constitue donc des conditions extreˆmes pour l’influence solaire, dans la
mesure ou` les points d’une ligne de vise´e explorent des zones d’e´clairements interme´diaires
et tre`s variables.
L’influence de l’e´clairement solaire sur les flux d’ENAs est donc re´elle en soi, mais elle
n’implique en aucun cas des variations importantes dans les images d’ENAs. En effet, les
asyme´tries observe´es dans les images d’INCA correspondent a` des diffe´rences bien plus
importantes, d’un facteur d’environ 10 (asyme´tries attribue´es a priori aux effets de rayon
de giration fini des ions parents).
Influence de profils exosphe´riques non thermiques
L’objectif est ici d’e´valuer l’influence de profils non thermiques sur les flux d’ENAs,
non plus (comme dans la partie 9.3.2) pour ajuster les profils image´s, mais pour estimer
les conse´quences du profil non thermique moyen obtenu dans la section 8.3.
Ainsi, on met en entre´e du mode`le de calcul de flux d’ENAs, d’une part, le mode`le non
thermique moyen (de´veloppe´ dans la partie 8.3), et d’autre part, le mode`le exosphe´rique
thermique moyenne´ sur les meˆmes survols (la seule diffe´rence avec le mode`le non thermique
e´tant que, pour N2 et CH4, une distribution gaussienne est prise en compte, avec la meˆme
tempe´rature thermique que les espe`ces le´ge`res). Nous obtenons alors la figure 11.3 pour
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Flux d’ENAs pour des profils exosphériques thermiques et non thermiques













Flux calculés densités thermiques
Flux minimum mesuré durant Ta
Flux maximum mesuré durant Ta
Flux calculés dénsités non thermiques
Fig. 11.3 – Profils de flux d’ENAs en fonction de l’altitude, d’une part mesure´s par
INCA durant le survol Ta (en vert et rouge pour les flux minimal/maximal interpole´s),
d’autre part calcule´s (en noir et bleu respectivement pour des distributions exosphe´riques
thermiques et non thermiques) pour une limite dure a` l’exobase.
les conditions orbitales de Ta (et une limite basse d’e´mission des ENAs a` l’exobase).
L’analyse des courbes obtenues indique que les diffe´rences sont globalement assez
faibles, compte-tenu des incertitudes instrumentales (sur les donne´es ioniques de LEMMS
et celles d’INCA), mais bien re´elles. En particulier, les densite´s des espe`ces N2 et CH4
e´tant plus fortes dans la basse exosphe`re, la conse´quence est que le maximum de flux
est plus important dans le cas de profils non thermiques que thermiques. En revanche,
les densite´s de l’espe`ce H2, majoritaire a` haute altitude, e´tant inchange´es (par hypothe`se
du mode`le non thermique, dans la mesure ou` les espe`ces le´ge`res sont tre`s peu sensibles
aux distributions non thermiques), les flux d’ENAs a` haute altitude sont identiques. La
conse´quence globale sur les flux d’ENAs est donc que les courbes de profils en altitude,
pour le mode`le non thermique, sont plus ”pique´es” autour du flux maximal.
Or justement, il apparaissait jusqu’ici que les profils de flux d’ENAs, avec le mode`le
thermique de l’exosphe`re, e´taient trop e´tale´s, pas assez ”pique´s” pre´cise´ment autour du
maximum de flux. L’introduction de profils non thermiques va donc dans le bon sens
pour ajuster les profils d’ENAs mesure´s. Cependant, est-ce suffisant pour conclure sur
l’existence de tels profils non thermiques par la simple analyse des images d’INCA? Non
car les diffe´rences obtenues restent faibles, compare´es a` la re´solution finie des donne´es
instrumentales d’INCA et de LEMMS.
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11.1.4 Les incertitudes a` conside´rer
Il est important de connaˆıtre les incertitudes sur les diffe´rents parame`tres utilise´s pour
le calcul de flux d’ENA, afin d’avoir une estimation d’une marge re´aliste pour les re´sultats
de calcul. Meˆme si les incertitudes sur chacun des parame`tres intervenant dans le calcul
du flux d’ENAs (cf. e´quation 2.2) sont bien limite´es, leur effet cumule´ sur le re´sultat final
peut eˆtre conside´rable. Les incertitudes principales proviennent soit des instruments, soit
des sections efficaces d’interaction.
En ce qui concerne les instruments, nous avons de´ja` eu un aperc¸u des incertitudes sur
leur donne´es. Ainsi, les flux d’ions de LEMMS pre´sentent quelques incertitudes en amont
et en aval de l’obtention des mesures :
– en amont notamment par les incertitudes sur les facteurs de ge´ome´trie effectifs
(parame`tres essentiels pour le calcul des flux, mais dont les valeurs peuvent varier
en fonction de la me´thode utilise´e pour leur de´termination) et aussi par la prise en
compte de l’e´clairement solaire (non seulement direct, mais e´galement indirect par
re´flexion sur l’atmosphe`re de Titan), qui pour certaines configurations ge´ome´triques
peuvent ”rentrer” dans les de´tecteurs et cre´er des comptages fantoˆmes
– en aval par la grande variabilite´ des flux mesure´s pendant un survol : les flux
moyens e´voluent rapidement, d’ou` l’inte´reˆt de la prise en compte de conditions
minimales/maximales pour les ions dans nos calculs de flux d’ENAs).
Quant a` l’instrument INCA, il ne semble pas qu’il y ait d’incertitude importante
sur les calibrations de l’instrument (bien que la calibration croise´e des donne´es de cet
instrument avec d’autres instruments soit pratiquement impossible), mais nous avons vu
que le positionnement des corps ce´lestes au sein du champ de vue a e´volue´ de quelques
degre´s, avec l’e´volution des jeux de donne´es orbitographiques.
Enfin, des incertitudes apparaissent e´galement avec la prise en compte des sections
efficaces d’interaction. Il suffit de voir la varie´te´ des valeurs obtenues pour divers auteurs,
avec des facteurs 2 de diffe´rence e´tant loin d’eˆtre rares. Les travaux de Hsieh (communi-
cation prive´e, 2005) permettent ainsi de comparer les nombreuses sources pour un certain
nombre de re´actions d’e´change de charge, avec de telles diffe´rences que plusieurs ajus-
tements doivent eˆtre conside´re´s, pour prendre en compte la diversite´ des valeurs (voir
annexes A).
Au final, quelles marges d’incertitude prendre en compte ? Si l’on cumule les incerti-
tudes de´crites pre´ce´demment (sans parler de l’influence des hypothe`ses sur les densite´s de
neutres et l’absorption des ENAs), on obtient des valeurs pouvant changer d’un facteur
10. Cela relativise certes la recherche d’ajustement des profils mesure´s par INCA, mais si
l’aspect quantitatif (valeurs de flux) peut eˆtre relatif, il n’en est pas de meˆme pour l’aspect
morphologique, avec la position du maximum d’e´missions d’ENAs qui est un indicateur
important de la physique de cette interaction entre Titan et son environnement.
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11.2 L’inversion des images d’INCA
Nous avons jusqu’ici fait des analyses des re´sultats d’INCA, qui nous ont permis de
mode´liser l’exosphe`re de Titan, de telle manie`re que les flux d’ENAs simule´s soient en
accord avec ceux mesure´s, ainsi que d’e´tudier la dynamique de l’absorption des ENAs
et des ions parents. Mais ne peut-on pas faire une inversion directe des profils d’ENAs
mesure´s pour en de´duire les profils d’ions parents ou de neutres exosphe´riques ?
11.2.1 Inversion des profils ioniques
L’inte´reˆt d’obtenir des flux d’ions par inversion des images d’INCA est d’autant plus
important que les flux d’ions parents d’ENAs ne sont pas donne´s de manie`re pre´cise par
l’instrument LEMMS, qui fournit des mesures in situ et non les flux des ions sources
d’ENAs (outre les incertitudes sur les flux provenant des calibrations diverses et de la
difficile prise en compte de l’e´clairement). Mais aussi et surtout, le paragraphe pre´ce´dent
11.1.3 et l’analyse des donne´es instrumentales (voir le chapitre 14) indiquent que la varia-
bilite´ des flux d’ENAs est tre`s certainement lie´e a` celle des ions parents et non des neutres
exosphe´riques. D’ou` l’inte´reˆt de bien connaˆıtre ces ions magne´tosphe´riques.
La relation fournissant le flux d’ENAs en fonction du flux d’ions parents indique
cependant qu’il est difficile de faire une telle inversion. En effet, l’inversion d’une image
permettra au mieux d’obtenir la valeur du flux d’ions inte´gre´ sur la bande en e´nergie de
l’image ENA. Or nous avons vu (en 11.1.1) que cette bande en e´nergie est suffisamment
large pour que les variations de flux ioniques soient tre`s importantes. Or ce qui nous
inte´resse c’est pre´cise´ment d’avoir le profil en e´nergie de ces ions. Il est donc ne´cessaire,
soit de faire une hypothe`se sur le profil des ions (et de fixer un des deux coefficients pour
une loi de puissance par exemple), soit de conside´rer deux images en ENAs dont les ions
sources sont identiques. L’hypothe`se sur le profil des ions ne´cessite en particulier une
tre`s bonne connaissance des profils d’ions, avec au moins un coefficient assez pre´cise´ment
e´value´ par les donne´es de LEMMS. Mais du coup, l’inversion des profils d’ions est d’un
inte´reˆt plus limite´.
11.2.2 Inversion des profils de neutres exosphe´riques
L’inversion de profils de neutres exosphe´riques est quant a` elle tre`s inte´ressante au-
dela` de 2000 km d’altitude, puisqu’aucun autre instrument ne peut mesurer de densite´s
de neutres au-dela` de cette limite (excepte´ pour la mole´cule H2 jusqu’a` 7000 km, d’apre`s
?)).
Mais la` encore, faire ce type d’inversion n’est pas aise´. Tout d’abord, il est e´vident
qu’il n’est pas possible d’obtenir des profils complets pour l’exosphe`re, puisque plusieurs
espe`ces contribuent a` la production d’ENAs, si bien que, pour une image en ENA de
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l’exosphe`re, trois espe`ces doivent eˆtre simultane´ment prises en compte : N2, majoritaire
a` basse altitude, H2, majoritaire a` haute altitude, et CH4, d’importance e´quivalente aux
deux autres aux alentours de 1900-2000 km d’altitude. Or il n’est naturellement possible
d’obtenir par inversion que les densite´s de l’espe`ce majoritaire.
Ensuite, deux me´thodes peuvent a priori eˆtre utilise´es. La premie`re consiste a` utiliser
une me´thode nume´rique, en minimisant l’erreur entre les profils de flux calcule´s et ceux me-
sure´s dans l’image d’ENA de re´fe´rence. Cependant, cette me´thode (que nous de´taillerons
dans les perspectives, partie VI) est d’autant plus difficile dans la re´gion ou` les ENAs
peuvent eˆtre absorbe´s. Il est donc a priori ne´cessaire, pour simplifier le proble`me, de se
restreindre aux flux d’ENAs en provenance de la partie non-collisionnelle de l’exosphe`re
(voire au-dela` de 2000 km d’altitude pour ne prendre en compte qu’une seule espe`ce de
neutres dans les calculs, H2).
La seconde est analytique, en utilisant le formalisme de Roelof (Roelof (2005) ; voir
la partie 10.5). Les relations analytiques qui en sont de´duites de´pendent des hypothe`ses
sur les lois des profils de densite´s de neutres. Cependant, la forme de la courbe de flux
d’ENAs est fournie par la courbe F (τ), dont le maximum (correspondant au maximum





2pirmaxH (voir le chapitre 10.5 pour les de´tails sur les parame`tres utilise´s),
qui permet de de´duire la valeur de l’e´paisseur optique τmax (∼ 5 − 6), et ame`ne ensuite,
connaissant le profil de l’e´paisseur optique τ (graˆce a` la section 10.2.5), a` la distance rmax
ou` τ = τmax, et donc a` la densite´ n(rmax). Malheureusement, τmax se situe vers 1350 km
d’altitude seulement, ce qui nous donne donc la densite´ de l’espe`ce majoritaire a` cette
altitude, c’est a` dire la densite´ de N2 en-dessous de l’exobase. Or cette densite´ est bien
connue de l’instrument INMS qui a fourni des mesures pour divers survols. L’utilisation
de ce formalisme analytique n’aide donc pas a` inverser les images d’ENAs pour obtenir
des profils de neutres exosphe´riques.
11.2.3 Limitations de l’inversion d’images d’ENAs
L’inversion des images en ENAs est en outre rendue complexe par deux autres conside´rations.
D’une part, il est important de comprendre pre´cise´ment l’imagerie en ENA de l’envi-
ronnement de Titan, avec en particulier une bonne connaissance des relations permettant
de calculer les flux d’ENAs. C’est pourquoi il est ne´cessaire d’e´tudier en premier lieu les
donne´es instrumentales et de mode´liser les flux d’ENAs ajustant les mesures, pour en-
suite de´velopper des inversions d’images pour en de´duire les profils d’ions ou de neutres.
Une bonne compre´hension pre´liminaire des phe´nome`nes d’absorption des ENAs est en
particulier essentielle.
D’autre part, les flux the´oriques sont ensuite modifie´s par la diffusion angulaire in-
troduite par la feuille de carbone d’INCA. Son influence est mode´lise´e nume´riquement
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par une convolution entre les flux the´orique et une gaussienne repre´sentant la fonction de
diffusion de l’instrument (paragraphe 9.2.2). Le flux en ENAs donne´ par un pixel de´pend
donc non seulement du flux the´orique de la ligne de vise´e correspondante, mais aussi
des flux the´oriques des pixels voisins. Cela complique encore l’inversion, avec la ne´cessite´
d’une me´thode nume´rique, sans possibilite´ d’inversion directe.
Il est rapidement apparu qu’une inversion des images en ENAs est certes possible, mais
doit eˆtre re´alise´e apre`s avoir e´tudie´ les images obtenues et compris comment les reproduire
par mode´lisation. De`s lors, il est envisageable d’utiliser une me´thode nume´rique d’inversion
line´aire contrainte (DeMajistre et al. 2004), voire d’utiliser des techniques de tomographie.
Nous de´taillerons ces possibilite´s dans les perspectives (paragraphe VI).
11.3 L’imagerie a` basse altitude
L’ensemble de notre e´tude est concentre´ sur l’imagerie en ENAs de l’environnement de
Titan lorsque la sonde se trouve a` haute altitude. Le but est d’obtenir un diagnostic ge´ne´ral
de l’interaction entre l’atmosphe`re de Titan et son environnement plasma. Cependant, il
est e´galement possible d’e´tudier les images obtenues par INCA a` basse altitude, lorsque
la sonde se trouve dans la partie optiquement dense de l’atmosphe`re.
L’analyse des donne´es d’INCA a` basse altitude indique des flux tre`s forts, comme
par exemple durant le survol T5 (voir l’analyse de ces donne´es dans la partie 12.1.3), qui
correspond a` l’un des survols de Titan les plus bas re´alise´s. Les e´missions sont en effet
bien plus intenses que celles de´tecte´es a` haute altitude (jusqu’a` deux ordres de grandeur
au-dela`).
Il est naturel d’obtenir des flux d’ENAs tre`s forts a` basse altitude, car les densite´s
de neutres augmentent tre`s fortement lorsque l’on se place dans de telles re´gions. La
profondeur optique inte´gre´e est donc tre`s grande, cre´ant une production locale tre`s intense.
Mais e´videmment, le nombre important de collisions induit une thermalisation significative
des particules. On peut d’ailleurs rappeler que, durant le survol T5, des images en H ENAs
montrent une limite nette, en-dessous de laquelle se trouve une zone vide de flux, et au-
dessus de laquelle les flux semblent intenses et uniformes : cette limite se situe autour de
1000 km d’altitude, ce qui est parfaitement en accord avec la limite de thermalisation des
ENAs par re´action d’e´change de charge (cf. nos conclusions du paragraphe 10.4).
L’e´tude de l’imagerie a` basse altitude est complexe, dans la mesure ou` il est ne´cessaire
de conside´rer les diffe´rents processus d’absorption pour calculer les flux d’ENAs de´tecte´s
par l’instrument. Il ne suffit pas de rajouter un terme d’atte´nuation repre´sentant l’ionisa-
tion par e´change de charge des ENAs dans la relation 2.2 (fournissant les flux d’ENAs),
puisqu’il faut conside´rer la possibilite´ de re´actions successives multiples. La seule solution
rigoureuse consiste a` re´soudre des e´quations couple´es pour les e´tats ionique et neutre de
ces particules, ce qui est re´alise´ (avec des hypothe`ses simplificatrices permettant d’obte-
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nir des solutions analytiques) par le formalisme de Roelof (2005). Une e´tude rigoureuse
nume´rique est donc bien plus complexe que dans le cas de l’imagerie a` haute altitude, ou`
nous conside´rons une limite dure au-dela` de laquelle l’atmosphe`re est suppose´e optique-
ment te´nue (donc sans processus d’absorption a` prendre en compte).
Notons par ailleurs que l’imagerie a` tre`s basse altitude permettrait d’analyser les ani-
sotropies des distributions ioniques. En effet, comme nous le verrons dans le paragraphe
12.1.3, les ENAs et les ions parents sont en e´quilibre a` de tre`s basses altitudes, dans la me-
sure ou` de nombreuses collisions (par e´change de charge avec les neutres atmosphe´riques)
changent rapidement l’e´tat de charge des particules e´nerge´tiques. Les distributions io-
niques peuvent alors eˆtre image´es par un de´tecteur d’ENAs. Ce type d’analyse, en utili-
sant l’imagerie a` basse altitude, permettrait d’obtenir un diagnostic a` l’e´chelle locale de
la dynamique des ENAs ou de leurs ions parents, de manie`re comple´mentaire a` l’e´tude
plus globale de ces phe´nome`nes par l’imagerie en ENAs a` haute altitude.
Quatrie`me partie
Analyse et interpre´tation des





Cette quatrie`me partie est consacre´e a` l’analyse des donne´es de l’expe´rience MIMI,
durant les diffe´rents survols et traverse´es d’orbite de Titan depuis l’insertion en orbite
de Cassini en juillet 2004. En effet, apre`s s’eˆtre essentiellement inte´resse´ aux donne´es du
premier survol Ta, avec en particulier une mode´lisation des flux d’ENAs et du transport des
particules pour comprendre les premiers re´sultats observe´s, il apparaˆıt ne´cessaire d’e´tudier
plus pre´cise´ment les donne´es correspondants aux autres survols et traverse´es d’orbite.
Nous nous inte´resserons en premier lieu a` un survol particulier, le survol T5 (du 16
avril 2005), qui nous a permis d’explorer divers aspects spe´cifiques de l’interaction entre
Titan et la magne´tosphe`re de Saturne. Ensuite, une analyse statistique des donne´es d’ions
e´nerge´tiques (de LEMMS) est re´alise´e, pour toutes les traverse´es d’orbite jusqu’en e´te´
2006, permettant ainsi d’avoir une meilleure vision de l’environnement en ions e´nerge´tiques
de Titan. Suit enfin une e´tude analogue des donne´es d’INCA pour les diffe´rents survols
ayant eu lieu durant la meˆme pe´riode. Ces deux e´tudes statistiques permettent de mieux
comprendre l’environnement de Titan et la variabilite´ des observations obtenues.
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Chapitre 12
Une analyse du survol T5
L’analyse des donne´es MIMI pour le survol T5, durant lequel Cassini est passe´ a` de
tre`s basses altitudes (jusques seulement 950 km d’altitude, voir la description du survol
dans le paragraphe 3.1.2), permet de mettre en e´vidence des proprie´te´s inte´ressantes de
l’interaction forte entre Titan et la magne´tosphe`re de Saturne. En effet, nous allons mettre
en e´vidence l’influence du drape´ du champ magne´tique kronien autour de Titan sur les
protons e´nerge´tiques de la magne´tosphe`re, ainsi que la pre´sence d’ions ”pickups” cre´e´s
par l’interaction entre le plasma magne´tosphe´rique et l’exosphe`re du satellite.
12.1 E´volution de l’angle d’attaque des protons e´nerge´tiques
12.1.1 L’influence des trajectoires ioniques sur les e´missions en
ENAs
Nous avons de´ja` e´voque´ dans la partie pre´ce´dente de possibles influences de la dyna-
mique des ions e´nerge´tiques pour l’imagerie en ENA. Outre les effets essentiels de rayon
de giration finis des ions parents, nous avons en particulier parle´ du processus mode´lise´
par Ledvina (2005), consistant en un effet de rebond des ions par une diminution de leur
rayon de giration au fur et a` mesure de l’augmentation du champ magne´tique lors du
drape´ autour de Titan. Ne´anmoins, les observations de LEMMS indiquent la pre´sence
d’ions e´nerge´tiques jusqu’a` de basses altitudes, et des simulations hybrides (Modolo and
Chanteur 2007) ne mettent pas en e´vidence ce type de processus de ”rebond”.
Mais un autre type d’influence peut e´galement avoir lieu, e´galement lie´ au drape´ du
champ magne´tique. Ce drape´, parfaitement connu et notamment analyse´ durant le sur-
vol Ta par Backes et al. (2005), pourrait induire, par la rotation des lignes de champ
magne´tique, une rotation des trajectoires ioniques si les particules gardent leur angle
d’attaque durant leur transport. De plus, la configuration des survols de Titan est sou-
vent - mais pas toujours - tre`s similaire (voir le paragraphe 3.1.2 dans l’introduction de
la the`se), avec une trajectoire a` peu pre`s dans le plan e´quatorial du syste`me kronien
151
152 12.1. E´volution de l’angle d’attaque des protons e´nerge´tiques
et perpendiculaire a` la vitesse orbitale de Titan autour de Saturne. Il est donc possible
d’imaginer que la rotation des lignes de champ magne´tique puisse influencer les trajec-
toires ioniques de telle manie`re que les ENAs produits par la suite sortent du plan de
de´tection d’INCA lorsque Cassini se situe a` de hautes altitudes.
12.1.2 Analyse des donne´es de CHEMS durant le survol T5
L’instrument CHEMS est constitue´, comme de´taille´ dans la section 3.2, de trois te´lescopes,
chacun ayant une plage en azimuth et en e´le´vation respectivement de 4◦ et 53◦. La com-
paraison des donne´es entre ces trois te´lescopes permet donc de comparer des conditions
spatiales diffe´rentes et trois plages d’angle d’attaque spe´cifiques.
Nous avons, dans ce but, extrait les flux (normalise´s) de protons durant T5 pour
les e´nergies entre 20 et 50 keV, en utilisant les donne´es des canaux BR0 et BR3 pour
chaque te´lescope a` l’aide du logiciel MIDL. Afin de calculer les angles d’attaque mesurables
par chaque te´lescope, nous avons e´galement pris en compte les composantes du champ
magne´tique local fourni par l’instrument MAG durant la meˆme pe´riode temporelle (la
connaissance combine´e du champ magne´tique et du positionnement des te´lescopes permet
en effet d’en de´duire les plages d’angle d’attaque mesurables). Les limites minimale et
maximale d’angle d’attaque mesurable par chaque te´lescope ont donc e´te´ de´termine´es,
avec une re´solution temporelle de l’ordre de la minute.
Nous pouvons alors repre´senter, sur la figure 12.1 les angles d’attaque mesure´s par
CHEMS (pour les protons de 20-50 keV) en fonction du temps durant le survol T5, avec
les flux mesure´s par chaque te´lescope code´s en couleur.
Plus pre´cise´ment, nous avons repre´sente´ dans la figure 12.1 des flux normalise´s (ou
intensite´s) de protons. En outre, il peut y avoir un chevauchement des plages d’angle
d’attaque des trois te´lescopes, si bien que les intensite´s sont alors cumule´es. On observe
donc que l’instrument CHEMS, durant la phase entrante du survol (avant 18h50), ne peut
de´tecter que des ions ayant un angle d’attaque de l’ordre de 70 − 140◦ (l’enveloppe de
la plage comple`te est surligne´e d’un trait continu blanc). Puis la plage d’angle d’attaque
de´tectable e´volue et passe a` environ 0/20◦ - 100/120◦ jusques 19h15 (l’altitude minimale
de 950 km est atteinte vers 19h12). Enfin, les angles d’attaques mesurables sont situe´s
entre 60 et 120◦ environ.
La comparaison entre ces trois pe´riodes temporelles est riche en enseignements. Les
flux ioniques sont importants en amont et en aval de Titan pour des angles d’attaque assez
divers et centre´s sur ∼ 100− 120◦, mais durant la pe´riode ou` Cassini se situe en-dessous
de l’exobase (repre´sente´e en ligne pointille´e), les flux d’ions sont entie`rement concentre´s
dans la plage d’angle d’attaque entre 0 et 50◦ environ, tandis que les flux aux angles plus
importants sont entie`rement vides de flux.
Si la variation de la plage d’angle d’attaque mesurable par CHEMS est une combinai-
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Fig. 12.1 – Angle d’attaque des protons de 20-50 keV durant le survol T5, avec les inten-
site´s cumule´es des te´lescopes de CHEMS code´es en couleur
son des rotations de Cassini (re´elle avant 19h) et du champ magne´tique (durant le drape´
autour de Titan), la comparaison des flux pour les angles d’attaque de´tectables indique
clairement une e´volution de cet angle pour les ions concerne´s. Les ions de 20-50 keV voient
donc leur angle d’attaque e´voluer vers de faibles valeurs, tre`s probablement en raison de
la rotation du champ magne´tique se drapant autour de l’obstacle qu’est Titan.
Pourquoi l’angle d’attaque n’est-il pas conserve´ ? Parce que les rayons de giration de
ces ions (de l’ordre du rayon de Titan ou plus) sont suffisamment importants pour que les
particules ne suivent pas comple`tement l’e´volution des lignes de champ magne´tique. Les
e´chelles caracte´ristiques de la giration des ions et de la rotation du champ magne´tique
sont similaires, ou meˆme a` l’avantage du rayon de giration, si bien que les ions ne ”voient”
probablement pas bien l’e´volution de ce champ.
Enfin, nous avons tente´ d’effectuer le meˆme type d’analyse avec CHEMS pour d’autres
survols, mais les statistiques de comptage e´taient malheureusement trop faibles. Quant
a` l’instrument LEMMS, dont nous e´tudierons plus en de´tail les donne´es dans le chapitre
suivant, il ne permet pas d’e´tudier une telle e´volution des angles d’attaque apre`s le second
survol Tb, depuis la mise a` l’arreˆt du moteur permettant la rotation de sa plate-forme.
Durant les deux premiers survols Ta et Tb, soit les angles d’attaque n’e´taient pas assez
varie´s pour faire une telle analyse, soit ils ne montraient pas d’e´volution tre`s claire.
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Fig. 12.2 – Images en H ENA durant le survol T5 de Titan
12.1.3 Analyse des donne´es d’INCA durant le survol T5
L’instrument INCA a fourni des nombreuses images durant ce survol d’avril 2005, no-
tamment lorsque Cassini se trouvait a` de tre`s basses altitudes, bien au-dessous de l’exo-
base. Outre la pre´sence de tre`s forts ﬂux d’ENAs, y compris a` l’altitude la plus basse (voir
le paragraphe 11.3 pour plus d’explication), les images ont montre´ une structure spatiale
permettant d’en de´duire quelques proprie´te´s sur les ions parents de la magne´tosphe`re.
La ﬁgure 12.2 montre les images en ENA d’hydroge`ne atomique obtenues par INCA
durant le survol de Titan T5 (avec, pour rappel, l’heure d’altitude minimale vers 19h12).
Les ﬂux y sont code´s en couleur, et les images se succe`dent horizontalement en fonction
du temps, et verticalement en fonction des bandes d’e´nergie conside´re´es. On peut ainsi
observer qu’a` basse altitude, entre 19h04 et 19h20 (plage similaire a` celle utilise´e plus
haut pour la pe´riode durant laquelle Cassini se situe en-dessous de l’exobase), les images
sont tre`s structure´es spatialement, avec des ﬂux forts se´pare´s par un ”S” de ﬂux faibles.
Une telle structure est typique d’une distribution ionique, avec une distribution en
angle d’attaque centre´e sur une valeur particulie`re : si l’on place la position du champ
magne´tique dans un champ de vue complet, et que l’on conside`re une distribution en
angle d’attaque gaussienne centre´e sur 0/180◦, nous obtiendrons deux zones de ﬂux forts
autour des deux directions du champ magne´tique ; la se´paration entre ces zones donnera
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pre´cise´ment un ”S” avec des flux plus faibles.
Pourquoi une distribution en ENA serait-elle associe´e a` une distribution des ions pa-
rents ? Pour la simple raison que nous conside´rons ici de tre`s faibles altitudes, avec de telles
densite´s de neutres (avec 1010−1011 particules par cm3) que de tre`s nombreuses collisions
changent en permanence l’e´tat de charge des particules qui nous concernent : il apparaˆıt
donc un e´quilibre entre les ENAs et les ions e´nerge´tiques, si bien que la distribution des
ions se retrouve dans les images d’ENAs.
Mais a` quel type de distribution en angle d’attaque ces structures spatiales des ENAs
correspondent-elles ? Une approche simple pour re´pondre a` cette question consiste a` si-
muler une distribution gaussienne en angle d’attaque, centre´e sur une certaine valeur, et
d’en de´duire, en fonction de la position du champ magne´tique local au sein du champ
de vue d’INCA, le type d’image qui en re´sulte. Rappelons que l’utilisation du champ
magne´tique local est tout a` fait justifie´e dans ce cas, puisque les ENAs image´s sont cre´e´s
quasi-localement (en raison des faibles libre parcours moyens des particules, qui sont de
l’ordre du km). Remarquons e´galement que le champ de vue ainsi que le champ magne´tique
sont assez stables durant la pe´riode ou` l’on observe cette structure pour les ENAs.
Les figures 12.3 et 12.4 donnent les re´sultats de telles simulations, avec la configuration
du champ magne´tique vers 19h12-19h13 (repre´sentative de la pe´riode conside´re´e), avec
respectivement des distributions en angle d’attaque centre´es sur 90◦ et 0◦. Cette image
repre´sente le champ de vue d’INCA, de´limite´ par le rectangle en blanc, de manie`re direc-
tement comparable a` la repre´sentation des images de la figure 12.2, ainsi que la position
du champ magne´tique (avec les deux directions oppose´es du vecteur champ magne´tique
donne´es par la croix et le cercle).
La comparaison de ces deux figures avec les images obtenues par INCA durant le
survol T5, qui montrent des flux tre`s forts dans le coin en bas a` droite du champ de vue,
permet directement d’en conclure que les images en ENA indiquent une distribution en
angle d’attaque tre`s certainement centre´e sur des valeurs faibles, loin de 90◦ : les re´sultats
de la figure 12.4 reproduisent en effet bien mieux les flux obtenus par INCA.
En outre, une analyse similaire pour chaque image obtenue entre 19h05 et 19h15
(pe´riode durant laquelle Cassini se trouve en-dessous de l’exobase environ) semble indiquer
que la distribution en angle d’attaque e´volue vers des valeurs de plus en plus faibles, comme
le montre l’e´tude des donne´es de CHEMS.
Par ailleurs, la configuration du survol T5 (voir la partie 3.1.2 dans l’introduction)
montre que la sonde Cassini passe au niveau du poˆle Nord de Titan lorsqu’elle se trouve
au plus pre`s, donc en particulier durant la courte pe´riode qui nous inte´resse. Or le drape´
du champ magne´tique est a priori important dans cette re´gion, avec des lignes de champ
tre`s diffe´rentes du champ ambiant. L’hypothe`se de´veloppe´e plus haut sur la fac¸on dont
les ions re´agissent au drape´ du champ magne´tique autour de Titan, avec une e´volution de
l’angle d’attaque, apparaˆıt donc d’autant plus re´aliste compte-tenu de la re´gion du drape´
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Fig. 12.3 – Image simule´e en ENA durant le survol T5 pour une distribution gaussienne
en angle d’attaque des ions parents centre´e sur 90◦
Fig. 12.4 – Image simule´e en ENA durant le survol T5 pour une distribution gaussienne
en angle d’attaque des ions parents centre´e sur 0◦
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Fig. 12.5 – Distribution en angle d’at-
taque des protons thermiques en amont
de Titan issues de simulations.
Fig. 12.6 – Distribution en angle d’at-
taque des protons thermiques en aval de
Titan issues de simulations.
explore´e par la sonde durant la pe´riode temporelle que nous analysons ici.
12.1.4 Re´sultats de simulations hybrides
Nous allons pre´senter ici quelques re´sultats issus de notre collaboration avec Ronan
Modolo qui a de´veloppe´ un mode`le hybride de l’interaction entre Titan et son environ-
nement, dont le principe est de´crit dans l’introduction de la the`se en 1.3.2. Ce mode`le a
notamment e´te´ utilise´ pour les conditions du survol Ta (Modolo and Chanteur 2007).
La question est de savoir si ce que nous observons avec les donne´es de MIMI durant
le survol T5, c’est-a`-dire une e´volution de l’angle d’attaque des protons e´nerge´tiques en
raison du drape´ ”trop rapide” du champ magne´tique autour de Titan, est reproductible
avec un mode`le hybride de l’interaction Titan/magne´tosphe`re (ou` les ions sont traite´s de
manie`re cine´tique et les e´lectrons de manie`re fluide).
Si l’on prend une distribution en angle d’attaque centre´e sur 90◦ pour le plasma
magne´tosphe´rique en amont de Titan, que devient cette distribution en aval ? Les figures
12.5 et 12.6 repre´sentent respectivement les distributions en angle d’attaque des protons
thermiques (210 eV) en amont (X = −6RT dans le repe`re SSO avec RT = 2575 km pour
le rayon de Titan) et en aval de Titan (X = +2RT ), tandis que les figures 12.7 et 12.8
repre´sentent les distributions des protons e´nerge´tiques (30 keV) aux meˆmes positions.
La comparaison des distributions amont/aval pour les protons thermiques montre qu’il
n’y a pas de changement re´el dans leurs angles d’attaques, avec une distribution centre´e
autour de 80◦ dans les deux cas. En revanche, les particules e´nerge´tiques voient leur
158 12.2. De´tection d’ions ”pickups”
Fig. 12.7 – Distribution en angle d’at-
taque des protons e´nerge´tiques en amont
de Titan issues de simulations.
Fig. 12.8 – Distribution en angle d’at-
taque des protons e´nerge´tiques en aval de
Titan issues de simulations.
distribution translate´e vers de plus faibles valeurs, et ce de manie`re significative, puisque
l’on passe d’une distribution centre´e sur 80◦ a` une autre centre´e sur 50◦.
Le mode`le hybride de R. Modolo indique donc, pour les conditions du survol Ta,
une e´volution similaire pour les protons e´nerge´tiques, en ce qui concerne les distribution
angles d’attaque, aux observations de MIMI re´alise´es durant le survol T5. Par ailleurs,
l’interpre´tation que nous en avons donne´ plus haut, avec le roˆle du drape´ du champ
magne´tique autour de Titan, est largement e´taye´e par l’absence d’e´volution pour les dis-
tributions en angle d’attaque des particules thermiques. En effet, les protons thermiques
ont un rayon de giration bien plus faible que celui des protons e´nerge´tiques, avec un fac-
teur 12 de diffe´rence, si bien que les e´chelles caracte´ristiques sont tre`s diffe´rentes : les
protons thermiques, contrairement aux protons e´nerge´tiques, ont un rayon de giration
suffisamment petit pour avoir le temps de ”voir” la rotation du champ magne´tique due a`
son drape´ autour de Titan, et la suivre.
12.2 De´tection d’ions ”pickups”
L’analyse des donne´es de l’instrument durant le survol T5 en particulier a permis
d’aborder un autre aspect de l’interaction entre l’exosphe`re de Titan et la magne´tosphe`re
de Saturne, la cre´ation (et la de´tection) d’ions dits ”pickup”. Ce processus participe
notamment aux divers phe´nome`nes non thermiques dans la haute atmosphe`re de Titan
(Michael and Johnson 2005).
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Fig. 12.9 – Sche´ma simplifie´ de la trajectoire d’un ion pickup, dans les re´fe´rentiels du
plasma en corotation (ou du champ magne´tique) et de Titan (ou de Cassini).
Les ions pickup sont connus depuis une vingtaine d’anne´es environ, avec des observa-
tions dans divers environnements tels que des comas come´taires, le gaz interstellaire, et
bien e´videmment les exosphe`res. Il s’agit d’ions cre´e´s a` partir de gaz neutres par divers
me´canismes d’ionisation, tels que la photoionisation, l’impact e´lectronique, l’e´change de
charge ou encore le criblage.
Dans le cas d’exosphe`res (celle de Titan en particulier), ces ions nouvellement cre´e´s
ont une faible vitesse initiale dans le repe`re de l’atmosphe`re, puis sont acce´le´re´s par le
champ e´lectrique
−→
E = −−→vc ∧ −→B (avec −→vc et −→B respectivement vitesse de corotation du
plasma kronien et champ magne´tique de Saturne).
A partir de leur point de cre´ation, il est possible de repre´senter leur trajectoire sim-
plifie´e, dans un repe`re lie´ a` Titan (ou a` Cassini, compte-tenu des ordres de grandeur des
diffe´rentes vitesses), comme une cyclo¨ıde. En effet, comme l’explique le sche´ma 12.9, les
ions nouvellement cre´e´s ont certes une e´nergie faible dans le repe`re de Titan, mais leur
vitesse initiale dans le repe`re du champ magne´tique kronien en rotation est approximati-
vement de −−→vc . Puis, toujours dans le repe`re du champ magne´tique, l’ion entre en giration
avec pour vitesse de giration pre´cise´ment cette vitesse de corotation (puisqu’il s’agit de sa
vitesse initiale dans ce repe`re). Ensuite, si l’on transporte cette trajectoire dans le repe`re
de Titan, en combinant la giration et la translation due au changement de re´fe´rentiel, on
obtient une cyclo¨ıde, avec une vitesse initiale nulle et une vitesse maximale de 2 ∗ vc.
L’instrument CHEMS permet de de´tecter localement les ions, avec 3 keV pour seuil
minimal d’e´nergie. Il est donc impossible de de´tecter les ions pickups a` n’importe quel mo-
ment de leur trajectoire : le seuil de de´tection instrumental correspond a` un seuil minimal
de vitesse pour l’ion, bien e´videmment infe´rieur a` la vitesse maximale de la particule. On
attend ainsi une distribution spatiale spe´cifique, avec pour direction pre´fe´rentielle celle de
la corotation.
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Fig. 12.10 – Donne´es de CHEMS durant le survol T5, pour les 3 te´lescopes et des e´nergies
de 2.8 a` 10.3 keV.
L’analyse des donne´es des premiers survols de Titan n’a pas re´ve´le´ de manie`re e´vidente
des populations que l’on pourrait identifier comme e´tant des ions pickups. En revanche,
les donne´es de CHEMS sont inte´ressantes de ce point de vue durant le survol T5 du 16
avril 2005.
Durant ce survol, un groupe d’ions lourds est de´tectable par CHEMS autour de 19h20
UT (durant une pe´riode de 10 minutes environ), peu apre`s la position de plus basse
altitude (qui a lieu a` 19h12 pour rappel). Ce groupe, entoure´ en orange dans la figure
12.10, est tre`s localise´, aussi bien spatialement qu’en terme de distribution spatiale (seul
le te´lescope 2 les de´tecte), ou en terme d’e´nergie (en-dessous de 10-15 keV). La de´tection
par un seul te´lescope et les faibles e´nergies concerne´es sugge`rent qu’il s’agit bien d’ions
pickups : on attend en effet une direction bien particulie`re pour les ions (voir plus haut)
et dans une plage d’e´nergie infe´rieure a` l’e´nergie cine´tique correspondant a` 2 ∗ Vc pour
les masses ioniques en question. Les ions lourds magne´tosphe´riques sont quant a` eux
de´tectables a` des e´nergies bien plus fortes.
Par ailleurs, nous nous inte´ressons uniquement aux ions lourds, bien qu’il puisse y
avoir des ions pickups le´gers (protons notamment) visibles dans la figure 12.10. En effet,
les e´nergies des ions magne´tosphe´riques le´gers sont plus faibles que celles des ions lourds,
ce qui rend plus difficile la distinction entre ions pickups et ions magne´tosphe´riques dans
leur cas.
Enfin, les premie`res analyses montrent une grande dispersion en masse pour les espe`ces
de´tecte´es, avec des ions pickups plus lourds que CH+4 (ou O
+, mais il n’est pas attendu
dans l’atmosphe`re de Titan), probablement en partie N+2 /HCNH
+.
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Fig. 12.11 – Spectre de masse des ions lourds mesure´s durant le survol T5 par CHEMS.
Cependant, il s’ave`re que nous sommes ici dans le cas d’une de´tection par coincidence
”double” et non ”triple”. Cela signifie que l’e´nergie de la particule n’est pas connue,
seuls les rapports E/q et E/m sont connus. La de´flection e´lectrostatique (donnant le
rapport E/q) et la mesure du temps de vol (donnant la vitesse soit E/m) ont bien lieu,
mais les de´tecteurs a` e´tat solide ne peuvent permettre la mesure de l’e´nergie qu’au-dela`
de 27 keV. La conse´quence est que la me´connaissance de l’e´nergie ne permet pas de
connaˆıtre pre´cise´ment la masse, seul le rapport m/q utilise´ en ordonne´e de la figure 12.10
est de´termine´. D’autre part, meˆme ce rapport peut eˆtre le´ge`rement surestime´, a` cause de
la perte d’e´nergie des ions en traversant la feuille carbone de l’instrument, ce qui re´sulte
en des ”temps de vol” mesure´s plus longs. On attend dans ce cas une forte dispersion
vers des valeurs plus fortes de m/q. Une meilleure estimation du rapport m/q ame`ne a` un
spectre tel que celui de la figure 12.11, ou` l’on se´lectionne le seul te´lescope n˚ 2, et pour
des e´nergies de 9-24 keV.
Les ions de´tecte´s durant cette pe´riode sont donc probablement des ions pickups lourds,
avec une identification possible, compte-tenu des profils atmosphe´riques, d’ions CH+4 et
N+2 /HCNH
+ (Garnier et al. (2005), Hamilton et al. (2005)). Les e´nergies associe´es sont
entre 7 et 12 keV pour la plupart des ions, ce qui correspond a` la vitesse maximale d’un
ion de 28 unite´s de masse atomique pour une vitesse de corotation du plasma de l’ordre
de 150 km/s.
Si l’on conside`re les facteurs ge´ome´triques et efficacite´s de de´tection approprie´s, il
semble que le flux d’ions pickups de´tecte´s, pour des espe`ces entre 15 et 25 amu, est
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environ de l’ordre de 103 (cm2.s.sr.keV )−1.
En outre, il est inte´ressant de se demander pourquoi CHEMS de´tecte ces particules a`
ce moment pre´cis, et manifestement pas durant les survols pre´ce´dents. En premier lieu,
on peut noter que ces particules sont observe´es du coˆte´ anti-Saturne (puisque seulement
durant la partie sortante du survol), c’est-a`-dire du coˆte´ ou` les ions pickups sont acce´le´re´s
par le champ e´lectrique de corotation (approximativement dirige´ vers le coˆte´ anti-Saturne).
On les observe donc bien du coˆte´ ou` ils sont attendus.
En revanche, ils devraient, d’apre`s des simulations hybrides (Sillanpa¨a, Modolo, com-
munication prive´e), eˆtre plutoˆt de´tecte´s en aval de Titan (alors qu’ici ils le sont le´ge`rement
en amont de Titan, pre`s du poˆle), dans la mesure ou` ils sont emmene´s par la corotation,
avec un certain temps ne´cessaire pour qu’ils gagnent suffisamment d’e´nergie (pour at-
teindre la limite de de´tection de CHEMS de 3 keV). Ainsi, pour une vitesse de corotation
de l’ordre de 150 km/s, le gain en e´nergie par unite´ de longueur est d’environ 2.3 keV/RT ,
ce qui implique une distance ne´cessaire importante (> 1.5 RT ) depuis l’origine du pickup
pour gagner suffisamment d’e´nergie pour eˆtre de´tecte´.
Une analyse pre´cise du positionnement du champ de vue par rapport a` la direction
ide´ale de la corotation durant T5 et les autres premiers survols de Titan ne permet mal-
heureusement pas d’expliquer pourquoi les ions pickups ne sont de´tecte´s qu’a` ce moment
et a` cet endroit pre´cis.
Malheureusement, un certain nombre de limitations, dont la principale est le seuil en
e´nergie, empeˆchent d’utiliser avec pre´cision les donne´es de CHEMS en ce qui concerne la
de´tection d’ions pickups, qui font par contre de l’instrument CAPS un instrument avec
une gamme en e´nergie plus approprie´e pour ce type d’analyse. Pour la de´tection des ions
pickups, il est e´vident que CHEMS se situe a` ses limites basses de fonctionnement, avec un
seuil de de´tection impliquant une observation pour une partie mineure de la trajectoire de
l’ion, et avec une incertitude sur la de´termination du rapport m/q (et donc l’identification
des espe`ces concerne´es) en raison des faibles e´nergies concerne´es. L’instrument CAPS,
dont la gamme en e´nergie se situe entre 1 eV et 50 keV, et dont la re´solution angulaire
est meilleure (Young et al. 2004), est de ce point de vue bien plus adapte´ a` l’observation
d’ions pickups a` des e´nergies faibles (donc pour une bonne partie de leur trajectoire).
En outre, en dehors de la de´tection, il est e´galement difficile de de´terminer l’origine
ge´ographique des particules. Contrairement aux conditions d’observations de CAPS, dont
la sensibilite´ et la gamme en e´nergie permettent de remonter, a` partir des ions pickups,
a` des informations sur l’exosphe`re source (avec des principes de´veloppe´s par Hartle et al.
(2006b) et applique´s pour les ions pickup CH+4 de Titan par Hartle et al. (2005)), les
conditions de CHEMS impliquent une distance plus grande depuis l’origine de l’ion pickup,
avec des effets probablement importants de rayon de giration.
Chapitre 13
Analyse statistique des donne´es
ioniques de LEMMS
Ce chapitre est consacre´ a` l’e´tude statistique des donne´es de LEMMS pour les pro-
tons e´nerge´tiques, lors des traverse´es de l’orbite de Titan par Cassini (pour les 2 anne´es
ayant suivi l’insertion en orbite de la sonde autour de Saturne). Cela nous permet d’avoir
une vision globale de la principale population magne´tosphe´rique dans l’environnement de
Titan, tant en terme de flux qu’en terme de distribution en angle d’attaque. Nous ver-
rons par ailleurs quelques premiers re´sultats, pour les protons e´nerge´tiques, d’un code de
particules tests issu du code hybride de Modolo and Chanteur (2007).
13.1 Analyse des flux de protons e´nerge´tiques a` l’or-
bite de Titan
La de´marche pour e´tudier les donne´es de protons est tout d’abord d’identifier les
e´ve´nements a` analyser, puis d’e´tablir des statistiques de flux pour les diffe´rents canaux
de LEMMS conside´re´s, et enfin d’analyser la distribution en angle d’attaque de ces ions.
Il faut e´galement pre´ciser que nous nous concentrons ici sur le plasma magne´tosphe´rique
ambiant a` l’orbite de Titan, ce qui restreint aux pe´riodes temporelles ou` Cassini se situe en
dehors de l’atmosphe`re dense de Titan, ou` le plasma est extreˆmement dense et perturbe´.
13.1.1 Choix des e´ve´nements
Nous avons choisi de conside´rer, dans notre e´tude, toutes les traverse´es de l’orbite
de Titan par la sonde Cassini. Mais quel crite`re utiliser pour de´terminer la position de
l’orbite de Titan, en dehors des survols ?
Le crite`re utilise´ fut la position de Titan par rapport a` la topologie de la magne´tosphe`re,
c’est-a`-dire la valeur du parame`tre L introduit par McIlwain (1961), qui donne ici la
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distance e´quatoriale d’une ligne de champ magne´tique en unite´s de rayons de Saturne
(RS = 60268 km). En outre, la valeur de L e´tant variable au cours du temps pour Titan
(aux alentours de 20-21 RS), nous avons estime´ sa valeur, pour chaque point de traverse´e
par Cassini, lorsque Titan est passe´ au plus pre`s (temporellement) a` la meˆme position
dans la magne´tosphe`re (le meˆme temps local). Re´alise´ pour chaque traverse´e d’orbite, cela
nous ame`ne aux plages temporelles d’analyse a` conside´rer.
Jusqu’en de´but juin 2006, et depuis le 1er juillet 2004, 52 traverse´es d’orbite ont
eu lieu, dont 14 e´taient des survols proches de Titan, et dont une n’a pu eˆtre e´tudie´e
par l’instrument LEMMS. Nous avons par ailleurs conside´re´, pour obtenir des donne´es
moyenne´es repre´sentatives de l’orbite de Titan, une plage temporelle d’une heure centre´e
sur la position attendue de l’orbite de Titan. Cela correspond a` une variation de quelques
dixie`me de rayons de Saturne pour le parame`tre L, ce qui est tout a` fait raisonnable pour
l’analyse que nous de´veloppons ici.
13.1.2 Etude statistique des flux de protons
L’e´tude des populations de protons a` l’orbite de Titan a e´te´ re´alise´e a` partir de la
mesure des flux des quatre principaux canaux de protons de LEMMS (A0, A1, A2, A3, voir
la description de MIMI en 3.2), graˆce a` l’outil MIDL utilisant les dernie`res calibrations.
Ces canaux correspondent a` une bande globale en e´nergie de 27 a` 255 keV.
Nous nous sommes affranchis des variations rapides des flux dues au bruit en moyen-
nant les donne´es, puis nous avons, pour chaque pe´riode de mesure et chaque canal en
e´nergie, enregistre´ les valeurs minimales, moyennes et maximales de flux de protons.
Nous avons par ailleurs stocke´ un certain nombre d’informations sur les diffe´rentes
traverse´es analyse´es, telles que le temps local (donnant la position dans la magne´tosphe`re
par rapport a` la direction solaire), la valeur du parame`tre L, la latitude, la distance, et
enfin bien e´videmment la date. Nous verrons dans le paragraphe suivant si les flux de
protons semblent suivre une de´pendance en fonction de l’un de ces parame`tres.
La figure 13.1 donne le re´sultat de ces analyses pour les 51 traverse´es d’orbite conside´re´es,
avec les flux de protons pour les quatre principaux canaux de LEMMS, en fonction de
la pe´riode temporelle de la traverse´e (donne´e par le temps en secondes depuis la date
du 1er janvier 2004). Les ”barres d’erreur” donnent les valeurs minimales et maximales
mesure´es, fournissant ainsi une mesure de la variabilite´ des flux.
Outre le fait que l’on observe, comme attendu, des flux de plus en plus faibles lorsque
l’on conside`re des e´nergies de plus en plus e´leve´es (depuis le canal A0 jusqu’au canal A1),
il est e´galement notable que les flux sont assez dynamiques au cours des diffe´rentes tra-
verse´es. On observe ainsi des variations de plusieurs ordres de grandeur pour les diffe´rents
canaux, avec en particulier quelques e´ve´nements autour de l’e´te´ 2005 avec de tre`s forts
flux pour le canal A0 (dont un e´ve´nement touchant e´galement le canal A1).
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Flux de protons pour chaque traversée d’orbite, en fonction du temps











A0 (27−35 keV)  
A1 (35−56 keV)  
A2 (56−106 keV) 
A3 (106−255 keV)
Fig. 13.1 – Flux de protons a` l’orbite de Titan pour les 4 principaux canaux en e´nergie de
LEMMS, en fonction de la pe´riode temporelle des traverse´es d’orbite concerne´es. L’origine
des temps est prise au 1er janvier 2004, avec par conse´quent des traverse´es de l’orbite de
Titan se situant entre fin juin 2004 et fin mai 2006.
Le tableau 13.1 fournit les principales informations statistiques sur les flux de protons,
pour chaque canal, lors des traverse´es de Titan : la valeur moyenne des flux (globale ou
re´duite a` un certain pourcentage de donne´es pour e´viter les e´ve´nements de fort flux) et
la dispersion des valeurs (donne´e par le rapport σ
m
entre l’e´cart type σ et la moyenne m).
Par ailleurs, nous avons donne´ ces parame`tres pour la pe´riode spe´cifique ou` le moteur de
LEMMS tournait, couvrant alors une large gamme d’angles d’attaque des ions (c’est-a`-dire
jusqu’a` la traverse´e du 18 janvier 2005 comprise).
Canal en e´nergie A0 A1 A2 A3
Flux moyen 3494.5 63.8 14 2.8
Flux moyen re´duit a` 80% de donne´es 133.5 29.4 9.4 1.7





) 5.2 3.28 1.29 1.60
σ
m
re´duit a` 80% de donne´es 0.63 0.77 0.59 0.33
σ
m
pour LEMMS tournant 0.53 0.71 0.75 0.31
Tab. 13.1 – Parame`tres statistiques pour l’analyse statistique des flux de protons (en
(cm2.s.sr.keV )−1) des canaux A0 (27-35 keV), A1 (35-56 keV), A2 (56-106 keV) et A3
(106-255 keV) de LEMMS, pour les diffe´rentes traverse´es de l’orbite de Titan.
Les divers parame`tres donne´s dans cette table permettent de mettre en e´vidence que le
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Distribution des flux pour l’orbite de Titan









A0 (27−35 keV)  
A1 (35−56 keV)  
A2 (56−106 keV) 
A3 (106−255 keV)
Fig. 13.2 – Distribution des flux de protons lors des traverse´es de l’orbite de Titan, en
fonction du canal conside´re´.
canal A0 est particulie`rement variable au cours des traverse´es, plus que les autres canaux.
Par ailleurs, si l’on re´duit les donne´es a` hauteur de 80% (ou a` simplement 90% pour les
autres canaux que A0), excluant les valeurs les plus extreˆmes, il apparaˆıt que les flux sont
relativement stables, avec une grande majorite´ de valeurs de flux (en (cm2.s.sr.keV )−1)
situe´es aux alentours de 130 pour A0, 30 pour A1, 10 pour A2 et 2 pour A3. Si la dispersion
des valeurs est tre`s importante sur l’ensemble des survols (avec un e´cart type bien supe´rieur
a` la valeur moyenne des flux), une re´duction des donne´es permet ne´anmoins de la limiter
avec un rapport σ
m
infe´rieur a` 1, meˆme s’il s’agit de valeurs encore non ne´gligeables.
En outre, il apparaˆıt que la pe´riode ou` LEMMS tournait donne des re´sultats similaires
a` ceux conside´rant une re´duction de l’ensemble des donne´es. Cela peut eˆtre simplement lie´
a` l’absence d’e´ve´nement particulier durant cette courte pe´riode (qui ne concerne que 7 tra-
verse´es), ou bien au lissage des donne´es re´sultant de la prise en compte d’une distribution
spatiale bien plus large pour les populations mesure´es.
Il est e´galement inte´ressant de repre´senter d’une autre manie`re ces re´sultats, en don-
nant, comme sur la figure 13.2, la distribution (en pourcentage de donne´es) des flux de
protons pour les diffe´rents canaux, ce qui fournit par ailleurs une indication sur la pente
du spectre en e´nergie. La distribution en flux des protons est particulie`rement concentre´e
pour le canal d’e´nergie maximale, puis les distributions s’e´largissent pour des e´nergies
plus faibles. Les pics de distribution semblent par ailleurs espace´s de manie`re re´gulie`re
entre les diffe´rents canaux, ce qui laisse a` penser qu’une loi de puissance permet probable-
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ment de repre´senter correctement les distributions en e´nergie des populations de protons
e´nerge´tiques a` l’orbite de Titan (voir plus loin pour plus de de´tail), comme e´tabli par
Krimigis et al. (1983) a` partir des donne´es de Voyager.
Enfin, il est important de noter la proximite´ des re´sultats lorsque l’on conside`re la seule
pe´riode ou` le moteur de LEMMS e´tait en rotation (durant les sept premie`res traverse´es)
et l’ensemble des traverse´es. Cet accord indique a priori que les flux de LEMMS depuis
l’arreˆt de la rotation sont repre´sentatifs, malgre´ l’absence de couverture en angle d’attaque.
13.1.3 Recherche d’une e´ventuelle de´pendance en fonction de
divers parame`tres
Nous avons cherche´ a` e´tablir d’e´ventuelles de´pendances structure´es des populations
de protons e´nerge´tiques en fonction de divers parame`tres. En particulier, nous avons
repre´sente´ l’e´volution des flux de protons en fonction du temps local, du parame`tre L, ou
encore de la latitude.
L’analyse de ces e´volutions n’a pas mis en e´vidence de lien statistique particulier entre
les flux de protons et la position de la traverse´e dans la magne´tosphe`re. Cependant, il est
a` noter que les traverse´es e´tudie´es ne couvrent parfois qu’une gamme re´duite de valeurs
pour les parame`tres e´voque´s : en particulier, la latitude est tre`s faible pour la grande
majorite´ des traverse´es, et le temps local en degre´s est quasi-syste´matiquement ne´gatif
(ce qui correspond a` la gamme horaire de 0h-6h-12h TL). Il est donc bien difficile de
conclure a` l’heure actuelle sur un lien ou une absence de lien entre les flux mesure´s et tel
ou tel parame`tre.
En revanche, l’observation de la figure 13.1 fournit une information inte´ressante. Il
apparaˆıt en effet tre`s clairement que les variations temporelles des flux pour les diffe´rents
canaux se suivent de manie`re tre`s pre´cise. Les tendances et meˆme les minima/maxima
sont identiques d’un canal a` l’autre. Ainsi, le rapport de flux entre les diffe´rents canaux
est constant au cours du temps (hormis les quelques e´ve´nements de flux forts pour A0).
Le rapport de flux entre deux canaux en e´nergie peut eˆtre utilise´ pour en de´duire une
estimation de la tempe´rature, si l’on suppose une distribution en e´nergie maxwellienne
par exemple. L’analyse des flux de protons a` l’orbite de Titan, en indiquant des rapports
de flux quasi-constants au cours du temps, ame`ne donc a` l’ide´e que la tempe´rature du
plasma e´nerge´tique a` l’orbite de Titan est relativement stable. En revanche, cela n’empeˆche
pas que les flux (donc les densite´s) aient une variabilite´ significative au cours du temps.
Ces deux remarques font alors penser a` des processus physiques tels que les me´canismes
d’interchange (voir les travaux de Andre´ (2003)), ou` la tempe´rature (et non la densite´)
est stable pour la pe´riode analyse´e, plutoˆt qu’un couplage avec le vent solaire, avec par
exemple des sous-orages magne´tosphe´riques, ou` l’apport d’e´nergie change significative-
ment la tempe´rature du plasma (meˆme si de tels sous-orages ont e´te´ observe´s a` l’orbite
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de Titan (Mitchell et al. 2005b)).
Cependant, il serait pre´mature´ de notre part de conclure sur les phe´nome`nes ayant
lieu dans la magne´tosphe`re a` l’orbite de Titan, car les populations ici concerne´es sont
les protons e´nerge´tiques, qui ne constituent que la queue de la distribution du plasma
magne´tosphe´rique. Les protons e´nerge´tiques ne sont donc pas les meilleures populations
re´fe´rences pour infe´rer une tempe´rature du plasma, et a fortiori des conclusions sur les
me´canismes de transport dans cette re´gion de la magne´tosphe`re.
13.1.4 Estimation de profils en loi de puissance pour les distri-
butions en e´nergie des protons
La partie pre´ce´dente sur l’imagerie des ENAs a utilise´ pour les profils en e´nergie des
flux de protons une loi de puissance, en accord avec les analyses re´alise´es par Krimigis
et al. (1983) a` partir des donne´es de Voyager (voir le paragraphe 9.2.1).
Nous avons cherche´ a` trouver les coefficients a et b correspondant a` la loi de puissance
donnant le flux de protons JION en fonction de l’e´nergie E : JION(E) = 10
aEb. Nous avons
pour cela minimise´ l’erreur relative (cumule´e sur les 4 canaux en e´nergie conside´re´s) entre
une loi de puissance et les flux moyens mesure´s, et ce a` chaque traverse´e d’orbite.
Il apparaˆıt que l’erreur relative moyenne (en prenant le logarithme des flux pour mettre
au meˆme niveau l’importance de chaque canal), sur l’ensemble des traverse´es d’orbite,
entre une loi de puissance et les flux mesure´s, est de l’ordre de 35% (ou de 21% si l’on re´duit
a` 90% de donne´es). Il s’agit donc d’une erreur raisonnable permettant de conclure sur la
possibilite´ de repre´senter les distributions de flux de protons par des lois de puissance.
La table 13.2 fournit a` ce propos divers parame`tres, tels que les coefficients a et
b moyenne´s sur l’ensemble des traverse´es d’orbite, ainsi que la dispersion des valeurs
(donne´e par le rapport σ
m
entre l’e´cart type et la moyenne). On ajoute la` aussi de manie`re
spe´cifique les valeurs de ces parame`tres pour la seule pe´riode ou` le moteur de LEMMS
tournait.
Coefficient a Coefficient b
Valeur moyenne -2.20 5.11
Valeur moyenne re´duite a` 90% de donne´es -2.19 5.10








| re´duit a` 90% de donne´es 0.17 0.16
| σ
m
| pour LEMMS tournant 0.18 0.18
Tab. 13.2 – Parame`tres statistiques pour l’analyse statistique des profils en e´nergie des
flux de protons pour les canaux A0-A1-A2-A3 combine´s, pour les diffe´rentes traverse´es de
l’orbite de Titan
La dispersion des valeurs des coefficients est raisonnable (d’autant plus lorsque l’on
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retire les valeurs extreˆmes), plus faible que la dispersion des valeurs de flux, mais elle reste
non ne´gligeable d’autant plus qu’il s’agit de coefficients de puissance, dont la variabilite´
a une grande influence sur les flux. Il n’est donc pas possible de fournir une seule loi
de puissance caracte´ristique des populations de protons a` l’orbite de Titan, mais il est
possible de fournir une gamme raisonnable pour les coefficients de la loi de puissance
(valable pour plus de 80% de valeurs) : −2.9 < a < −1.7 et 4.0 < b < 5.8. Le coefficient a
est bien plus stable que le coefficient b, ce qui confirme que les profils d’ions sont variables
en intensite´, mais les rapports de flux (donnant la pente a du profil) sont quant a` eux
relativement constants.
Nous pouvons par ailleurs noter que les profils ainsi obtenus pour les protons e´nerge´tiques
sont finalement assez peu pentus, avec des valeurs relativement importantes pour le coeffi-
cient a, ce qui induit une importante population de protons dans la queue de la distribution
du plasma magne´tosphe´rique. En effet, les analyses de Krimigis et al. (1983) indiquaient,
pour les protons e´nerge´tiques entre 30 keV et 150 MeV, une distribution de protons du
type kappa, qui peut eˆtre assimile´e aux hautes e´nergies (bien au-dela` de la vitesse de
corotation, ce qui est le cas ici, cf. plus haut) a` une loi de puissance. Or le coefficient
de puissance, de´nomme´ a ici, et valant −(κ+ 1) pour la queue d’une distribution kappa,
est donne´ par ces auteurs aux alentours de -5/-7 entre L = 5 et 15 RS(κ = −7.3 pour
un point de mesure a` L = 17 − 18 RS et pour E = 30 keV), ce qui indique des profils
bien plus pentus dans les re´gions analyse´es par Krimigis et al. (1983) (Titan se situe pour
rappel vers L = 20 RS) et pour les e´nergies concerne´es par ces donne´es de Voyager.
Enfin, de meˆme qu’a` la suite des analyses de flux de protons dans le paragraphe 13.1.2,
les re´sultats donne´s ici confirment que les profils de protons sur l’ensemble des traverse´es
sont comparables a` ceux de la pe´riode ou` le moteur de LEMMS tournait.
13.2 Distributions en angle d’attaque des protons
Apre`s avoir e´tudie´ dans les sections pre´ce´dentes les flux de protons mesure´s par l’ins-
trument LEMMS, nous allons nous inte´resser a` la distribution en angle d’attaque de ces
populations. Nous allons, pour ce faire, nous concentrer sur les deux canaux de plus fort
flux que sont A0 et A1, pour chacune des traverse´es de l’orbite de Titan pre´ce´demment
identifie´es. La majeure partie des traverse´es d’orbite de Titan ont cependant eu lieu apre`s
l’arreˆt du moteur de LEMMS, impliquant une tre`s faible couverture en angle d’attaque
par l’instrument. Nous allons donc e´tudier les distributions obtenues a` l’e´chelle d’une tra-
verse´e (et non de manie`re instantane´e) durant cette pe´riode, et comparer les re´sultats
obtenus avec ceux pour la pe´riode de fonctionnement nominal du moteur de LEMMS.
Nous avons, de la meˆme manie`re, pris en compte une plage d’une heure autour de la
traverse´e ide´ale de l’orbite de Titan. La re´solution temporelle a e´te´ choisie de telle manie`re
que lors d’une rotation du moteur (en 86 s), il y ait suffisamment de points de mesures
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Fig. 13.3 – Dispersion (rapport EcartType
Moyenne
) des flux de protons de LEMMS pour les canaux
A0 et A1 en fonction du nume´ro des traverse´es d’orbite de Titan
(se´pare´s d’environ 7.5 s, pour que la te´le´mesure envoie le contenu du canal) pour avoir une
gamme suffisante d’angle d’attaque. La re´solution obtenue en angle d’attaque est ainsi de
l’ordre de 30◦.
Nous avons ensuite normalise´ les flux mesure´s durant chaque survol pour pouvoir
comparer les donne´es d’un survol a` l’autre en s’affranchissant des variations de flux
inde´pendantes entre survols diffe´rents.
Les tableaux 13.3 et 13.4 donnent, pour les deux principaux canaux en e´nergie A0
et A1, respectivement les re´sultats de flux normalise´s sur l’ensemble des traverse´es en
fonction de l’angle d’attaque des protons, ainsi que la dispersion moyenne (par rapport
aux diffe´rentes plages d’angle d’attaque) des flux observe´s. Les re´sultats indiquent tre`s
clairement des distributions en angle d’attaque quasi-isotropes pour les populations de
protons d’e´nergie entre 27 et 56 keV.
Angle d’attaque (deg) 0-30 30-60 60-90 90-120 120-150 150-180
Flux normalise´ moyen (en %) A0 0.17 0.18 0.15 0.17 0.16 0.16
Flux normalise´ moyen (en %) A1 0.16 0.18 0.15 0.17 0.17 0.17
Nombre de traverse´es (A0) 15 25 34 44 35 20
Nombre de traverse´es (A1) 15 26 34 46 38 20
Tab. 13.3 – Flux normalise´s des protons, pour les canaux A0 et A1, en fonction de l’angle
d’attaque et moyenne´s sur l’ensemble des traverse´es. Le nombre de traverse´es concerne´es
par les diffe´rents angles d’attaques explore´s est e´galement indique´.
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LEMMS tournant 0.03 0.03 0.19 0.20
LEMMS statique 0.05 0.05 0.20 0.22
Tab. 13.4 – Ecart type σ et dispersion des flux (rapport entre l’e´cart type σ et la moyenne
m) par rapport a` l’angle d’attaque des particules, et moyenne´s sur l’ensemble des survols
pour les canaux A0 et A1.
L’observation de distributions en angle d’attaque isotropes pour les protons e´nerge´tiques
est au final un argument fort permettant de justifier l’utilisation des donne´es de LEMMS,
malgre´ une faible couverture en angle d’attaque depuis l’arreˆt du moteur. En effet, au-
dela` des diverses comparaisons indiquant des re´sultats similaires avant et apre`s cet arreˆt
du moteur, une distribution quasi-isotrope implique l’absence de ne´cessite´ d’avoir une
couverture importante en angle d’attaque pour le de´tecteur, dans la mesure ou` on peut
conside´rer le flux comme omnidirectionnel.
Il est inte´ressant de rappeler que, malgre´ un tre`s faible coˆne de perte a` de telles va-
leurs du parame`tre L, les re´sultats obtenus par Krimigis et al. (1981) a` partir des donne´es
de Voyager 1 (en particulier pour les ions d’e´nergie supe´rieure a` 40 keV) indiquaient
globalement des distributions ioniques en angle d’attaque maximales vers 90◦. De telles
distributions proviennent peut-eˆtre de l’importance plus grande de processus d’absorp-
tion pour les particules ayant un angle d’attaque tre`s diffe´rent de 90◦, dans la mesure
ou` ces particules explorent, par le phe´nome`ne de rebond, des re´gions plus internes de la
magne´tosphe`re avec un plasma (et une atmosphe`re) plus dense impliquant plus de colli-
sions. Cependant, nous n’observons pas ici de distribution centre´e sur 90◦. Mais nous avons
vu pre´ce´demment que les angles d’attaque des ions e´nerge´tiques dans l’environnement de
Titan (ou` les rayons de giration sont grands compte-tenu du faible champ magne´tique)
sont sujet a` une e´volution de`s lors que la dynamique locale du champ magne´tique s’effectue
a` des e´chelles caracte´ristiques infe´rieures au rayon de giration des ions.
13.3 Densite´s relatives de protons issues de simula-
tions hybrides
Nous allons ici pre´senter a` nouveau quelques re´sultats issus de l’utilisation du code
de particules test issu du code hybride de Ronan Modolo (Modolo and Chanteur 2007)
simulant l’interaction entre Titan et la magne´tosphe`re de Saturne (pour les conditions
du survol Ta en particulier). Il est en effet inte´ressant, apre`s avoir e´tudie´ les donne´es de
LEMMS a` l’e´chelle d’un survol global, de regarder la distribution spatiale des densite´s de
protons e´nerge´tiques dans l’environnement de Titan (bien plus inte´ressante notamment
sur le plan visuel que la repre´sentation de nombreuses trajectoires ioniques). Ce code de
particules tests ne fournit pas de densite´ re´elle, mais nous pouvons calculer des densite´s
172 13.3. Densite´s relatives de protons issues de simulations hybrides
Fig. 13.4 – Densite´s relatives (en unite´s arbitraires) de protons de 20 keV dans le repe`re
XY, et pour −3 RT < Z < 3 RT .
arbitraires en comptant le nombre de particules pour de petits volumes.
Les conditions initiales de la simulation sont le lancement de 2000 protons e´nerge´tiques
(de 20 keV) en amont de Titan, depuis une gamme de points de´finis par X ∼ −7.5 RT ,
Y = 0 et −6 RT < Z < 6 RT (avec −→X dans le sens de la corotation ide´ale, −→Y dirige´ vers
Saturne, et
−→
Z comple´tant le trie`dre orthonorme´ centre´ sur Titan).
La figure 13.4 donne les densite´s relatives (en unite´s arbitraires) de protons de 20 keV
dans l’environnement de Titan dans le plans X-Y. Le codage en couleur (avec, excepte´
le blanc signifiant une densite´ nulle, des densite´s croissantes pour une couleur de plus
en plus claire) permet de rapidement mettre en e´vidence les caracte´ristiques principales
de l’interaction entre Titan et la magne´tosphe`re de Saturne. Ainsi, la figure 13.4 illustre
l’e´coulement du plasma magne´tosphe´rique autour de Titan, typique de l’interaction entre
un plasma en corotation (ou le vent solaire) avec un corps non magne´tise´ mais dote´
d’une ionosphe`re conductrice, faisant office d’obstacle pour le fluide incident. On observe
notamment un vide de particules dans la queue de l’e´coulement avec une densite´ nulle en
aval de Titan dans une large re´gion.
Plus pre´cise´ment, il est e´galement remarquable (sur la figure 13.4) que les particules
se dirigent, de´ja` tre`s en amont de Titan, vers le coˆte´ Saturne (vers les Y positifs). Ce
phe´nome`ne est a priori lie´, rappelons-le, a` la conse´quence de l’acce´le´ration des ions pickups
vers le coˆte´ anti-Saturne, qui induit par conservation une direction du flot vers l’autre coˆte´
(Modolo and Chanteur (2007), Kallio et al. (2004)).
Chapitre 14
Analyse statistique des donne´es en
ENAs d’INCA
L’objectif de ce chapitre est d’e´tudier de manie`re statistique les nombreuses images
en H ENAs (pour les e´nergies de 20-50 keV) obtenus par l’instrument INCA au cours des
diffe´rents survols de Titan par la sonde Cassini. Nous allons par ailleurs nous concentrer
sur l’imagerie a` haute altitude (lorsque Cassini se situe dans la partie optiquement te´nue
de l’atmosphe`re de Titan), qui fut notre sujet d’inte´reˆt pour les simulations de la partie
III.
14.1 Analyse des flux d’ENA durant les survols de
Titan
14.1.1 Choix des donne´es en ENAs
L’analyse des donne´es en ENAs a` haute altitude ne concerne que les survols de Titan
par la sonde Cassini, rappele´s ci-dessous dans la table 14.1, jusqu’au de´but de l’e´te´ 2006.
Ces survols sont au nombre de 14, parmi lesquels 3 (T7, T8 et T11) n’e´taient pas analysables,
en raison soit de l’absence de donne´es, soit d’un champ de vue non oriente´ vers Titan.
Par ailleurs, e´tant donne´ que nous cherchons a` analyser principalement les images a`
haute altitude (la physique de l’atmosphe`re dense est tre`s diffe´rente et bien plus com-
plexe de celle de l’atmosphe`re te´nue), nous avons limite´ le nombre d’images en n’utilisant
que celles correspondant a` une gamme d’altitude de´termine´e pour Cassini. Cette gamme
d’altitude se´lectionne´e pour la sonde est e´galement de´termine´e par la volonte´ d’avoir une
re´solution spatiale suffisante pour des analyses correctes, ainsi que celle d’avoir l’ensemble
de l’environnement de Titan dans le champ de vue (il n’est pas possible d’avoir le halo
d’e´mission complet a` de trop basses altitudes) pour e´tudier les asyme´tries.
Nous avons donc se´lectionne´ les images a` haute re´solution spatiale (ayant une dure´e
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Survol Date Altitude minimale (km)
Ta 26 octobre 2004 1200
Tb 13 de´cembre 2004 2350
T3 15 fe´vrier 2005 950
T4 31 mars 2005 2520
T5 16 avril 2005 950
T6 22 aouˆt 2005 4015
T7 7 septembre 2005 950
T8 28 octobre 2005 1450
T9 26 de´cembre 2005 10430
T10 15 janvier 2006 2040
T11 27 fe´vrier 2006 1810
T12 18 mars 2006 1950
T13 30 avril 2006 1850
T14 20 mai 2006 1880
Tab. 14.1 – Liste des survols e´tudie´s, avec en particulier l’altitude minimale survole´e.
d’acquisition de 3-4 minutes) lorsque la sonde se situait a` environ 5000-20000 km d’alti-
tude, ce qui correspond a` 150 images a` analyser en de´tail. Pour chaque image, nous avons
enregistre´ diverses informations, telles que le flux maximal (flux physique, en retirant les
pixels de flux extreˆmes), l’altitude de la sonde (ainsi que ses coordonne´es au sein de la
magne´tosphe`re kronienne), l’altitude du pic d’e´mission. D’autres informations, de´taille´es
dans la section 14.4, sont utilise´es pour analyser les asyme´tries d’e´missions en ENAs au
sein des images.
14.1.2 Les flux d’ENAs mesure´s
Les flux d’ENAs pour le halo d’e´mission entourant Titan sont assez variables, non
seulement entre survols, mais aussi au sein meˆme des survols, comme l’indique la figure
14.1. Nous pouvons en effet y voir le flux moyen pour chaque survol (indique´ par une
croix) ainsi que les valeurs minimales et maximales mesure´es durant le survol en question.
On observe ainsi que les flux moyens peuvent varier d’un facteur 10 (entre T3 et T5/T9), et
que les e´missions en ENAs au sein meˆme d’un survol peuvent e´galement varier d’un meˆme
facteur. Les valeurs de flux en ENAs sont au final, sur l’ensemble des survols analyse´s,
situe´es entre 2 et 50 (cm2.s.sr.keV )−1.
Comme pre´cise´ pre´ce´demment (voir la section 11.3), les flux en ENAs sont tre`s va-
riables en fonction de l’altitude de l’imageur, dans la mesure ou` il se situe a` plus ou moins
grande distance de la re´gion source. A l’extreˆme, lorsque l’on se situe dans la partie opti-
quement dense de l’atmosphe`re, les flux sont bien plus grands que ceux fournis ici. Il est
donc tout a` fait naturel d’observer une variation importante des flux. Nous verrons plus
bas l’influence de l’altitude de l’imageur dans ces e´volutions.
En ce qui concerne les flux moyens fournis dans la figure 14.1, ils sont e´galement
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Flux d ENAs durant les survols de Titan
Fig. 14.1 – Flux d’ENAs mesure´s en fonction du nume´ro du survol (Ta, Tb, T3, T4 etc.),
avec les flux moyens donne´s par les croix et les flux extre´maux indique´s par les barres
d’erreur.
de´pendants de la gamme d’altitude explore´e par la sonde. Certains survols (notamment
T3) n’ont pu fournir que quelques images exploitables, impliquant une gamme d’altitudes
survole´es tre`s re´duite, et donc une variation moins importante de flux au sein du survol (ce
qui influe largement sur le flux moyen). En outre, les flux d’ENAs sont bien e´videmment
directement lie´s aux densite´s de neutres et au flux d’ions parents le long des lignes de
vise´e de l’instrument. Ainsi, il serait plus judicieux de prendre en compte, comme dans la
section suivante 14.2 pour les flux d’ions parents, ces deux quantite´s en meˆme temps que
les flux d’ENAs.
En ce qui concerne le roˆle de la position au sein de la magne´tosphe`re sur les flux
d’ENAs, ou celui de la pe´riode temporelle, ils sont ici encore bien plus difficiles a` e´tablir
que pour les flux de protons, dans la mesure ou` nous n’avons que 11 survols diffe´rents
exploitables. Il faudra attendre la prise en compte de bien plus de survols pour tirer des
conclusions claires sur ces influences e´ventuelles (en particulier, il n’y a parmi ces survols
qu’un seul exemple avec un temps local dans la zone 0h-6h-12h TL).
14.2 Analyse du ratio entre les flux d’ENAs image´s
et les flux d’ions parents
Les flux de protons e´nerge´tiques ayant e´te´ analyse´es dans le chapitre pre´ce´dent, nous
pouvons de´sormais calculer le ratio entre les flux d’ENAs mesure´s (au niveau du halo
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Fig. 14.2 – Ratio entre les flux d’ENAs et les flux de protons parents mesure´s pour la
gamme de 20-50 keV durant les premiers survols de Titan.
d’e´mission entourant le satellite) et les flux d’ions parents de´tecte´s par LEMMS. Il s’agit
d’un parame`tre permettant d’e´tudier le lien entre la dynamique des ENAs et la dynamique
du plasma magne´tosphe´rique, meˆme si, il est vrai, les flux d’ions sont mesure´s localement
et non a` distance comme les ENAs.
Le calcul de ce ratio s’effectue en utilisant les donne´es des canaux de protons pour les
survols analyse´s en ENAs. Afin d’e´tablir une comparaison entre les flux d’ENAs (donne´s
pour la gamme de 20-50 keV) et les flux de protons, nous calculons les flux de protons
parents moyenne´s sur la meˆme gamme en e´nergie, et en prenant des conditions minimales,
maximales et moyennes pour les ions (directement lie´es aux flux correspondants mesure´s
durant les survols). Cela nous permet ensuite d’en de´duire les ratios moyen (donne´ par
les flux moyens d’ENAs et d’ions), minimal (flux d’ENAs minimal et flux ionique maxi-
mal) et maximal (flux d’ENAs maximal et flux ionique minimal). Il est a` noter que les
hypothe`ses prises en compte ame`nent a` des conditions ve´ritablement extre´males pour les
ratios minimal et maximal.
La figure 14.2 fournit ainsi le re´sultat de ces calculs avec le ratio FluxENA
FluxION
en fonction
du nume´ro du survol, avec des valeurs minimales, moyennes et maximales.
Le ratio entre les flux d’ENAs et les flux d’ions parents est donc globalement, a` un
facteur 2 pre`s, autour d’une valeur de 0.1, et ce pour tous les survols excepte´ T3 qui se
situe le´ge`rement en-dessous (mais cela e´tait pre´visible, dans la mesure ou` ce survol ne
concerne que quelques images avec Cassini a` de tre`s hautes altitude, entre 18000 et 20000
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km, impliquant ne´cessairement de faibles flux en ENA).
Il est inte´ressant de noter que le calcul du meˆme ratio, en utilisant le formalisme de
Roelof (voir chapitre 10.5) ainsi que les densite´s exosphe´riques du mode`le initial de´veloppe´
pour Ta (de´crit en 7.1), ame`ne a` des valeurs tre`s similaires a` celles observe´es ici : le ratio
se situe aux alentours de 0.1 a` un facteur 2 pre`s entre 1700 et 5500 km d’altitude environ.
En terme de variation en fonction de l’altitude, apre`s un maximum vers l’exobase, le ratio
the´orique issu du formalisme analytique de´croˆıt avec l’altitude. Une telle de´croissance est
e´galement clairement observe´e lorsque l’on repre´sente le ratio issu des observations en
fonction de l’altitude de la sonde lors des images.
Mais surtout, il est remarquable que l’analyse des flux moyens de LEMMS durant les
survols concerne´s indique une grande variabilite´, de l’ordre d’un facteur 10-20 au maximum
pour les canaux A0/A1. Nous pouvons donc en conclure que la variabilite´ des flux en ENAs
est tre`s certainement directement issue de la dynamique de la magne´tosphe`re. Le corollaire
e´tant que l’atmosphe`re neutre est stable sur ces e´chelles de temps, du point de vue de
la production d’ENAs. L’atmosphe`re est certes tre`s dynamique, mais sur des e´chelles de
temps plus grandes que celles conside´re´es ici (a` l’e´chelle d’un cycle solaire par exemple).
Cette conclusion est par ailleurs en accord avec les remarques du paragraphe 11.1.3 sur
l’influence limite´e de l’e´clairement solaire sur l’imagerie en ENAs. Nous comple´terons plus
loin ces analyses (en 14.4) par le lien entre les asyme´tries observe´es dans les images en
ENAs et l’influence solaire.
14.3 Analyse de la position du maximum d’e´mission
L’analyse de la position en altitude du pic d’e´mission en ENA, et en particulier des
processus expliquant sa position, ont e´te´ le fil conducteur de la partie III, dans la mesure
ou` cela est un indicateur important de la dynamique des ENAs dans l’atmosphe`re de
Titan.
Apre`s nous eˆtre focalise´s sur les premiers re´sultats de Cassini avec le survol Ta, nous
allons ici e´tudier, image apre`s image, la position de ce pic d’e´mission, en utilisant les
derniers jeux de donne´es orbitographiques (ceux correspondant aux derniers profils en
ENAs utilise´s pour le survol Ta dans le paragraphe 10.5.3). Cela n’est pas force´ment aise´,
dans la mesure ou` toutes les images ne pre´sentent pas une structure tre`s claire, notamment
lorsque la sonde se trouve trop haut pour re´aliser une telle analyse.
La figure 14.3 pre´sente le fruit de cette analyse syste´matique, avec l’altitude du pic
d’e´mission en fonction du nume´ro des survols. Les variations extre´males au sein des sur-
vols, donne´es par les barres d’erreur, indiquent parfois une grande variabilite´ de cette
position (jusques 5000 km de variation lors du survol T6). Mais ces valeurs extreˆmes ne
concernent qu’une ou deux images (avec ge´ne´ralement une structure spatiale peu propre)
au sein des survols. Si, en revanche, on s’inte´resse a` l’altitude moyenne de pic tout au
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Altitude du pic d’ENAs durant les survols de Titan
Fig. 14.3 – Repre´sentation de l’altitude du pic d’e´mission en ENAs en fonction des sur-
vols analyse´s. L’altitude moyenne est donne´e par les croix, tandis que les barres d’erreur
indiquent les variations extre´males au sein de chaque survol.
long de chaque survol, on obtient une altitude remarquablement stable, autour de 2000
km d’altitude. Plus pre´cise´ment, l’altitude moyenne du pic d’e´mission est situe´e entre
1780 et 2320 km, ce qui indique donc un maximum d’e´mission aux alentours de 2000 km
d’altitude, avec une incertitude de l’ordre de 250-300 km. Il s’agit d’une incertitude par
ailleurs tout a` fait comparable a` celles induites par la re´solution spatiale de l’instrument
ainsi que par le de´filement du satellite au cours de l’acquisition d’une image.
Cette forte stabilite´ globale de la position du maximum d’e´mission en ENAs a donc
pour conse´quence, d’apre`s nos conclusions de la partie III, que la limite basse d’e´mission
des ENAs se situe syste´matiquement aux alentours de l’exobase, et que les processus
influant sur la dynamique des ENAs sont eux-meˆmes stables dans le temps, d’un survol
a` l’autre.
Notons par ailleurs que certaines images, prises a` basse altitude, montrent une position
du maximum d’e´mission se de´calant le´ge`rement mais tre`s clairement au sein meˆme de
l’image : le halo d’e´mission semble ainsi de´centre´ le´ge`rement par rapport a` la position de
Titan. Cet effet provient du de´filement du satellite au cours de l’acquisition de l’image qui
induit, d’autant plus a` de basse altitudes, un de´calage du pic d’e´mission, et ce de manie`re
diffe´rentielle au sein de l’image puisque la sonde ne se de´place pas vers le centre de Titan.
Chapitre 14. Analyse statistique des donne´es en ENAs d’INCA 179
14.4 Etude phe´nome´nologique des asyme´tries en ENAs
Nous allons de´sormais nous inte´resser, non plus aux images en ENAs dans leur globalite´
(flux maximal mesure´, position du maximum d’e´mission), mais a` la distribution spatiale
des flux en ENAs au sein de chaque image et au contexte ge´ome´trique de l’acquisition de
l’image, afin d’e´tablir les asyme´tries observe´es et de de´terminer les processus a` leur origine.
Cela nous permettra de confirmer ou d’infirmer l’hypothe`se initialement de´veloppe´e par
Amsif et al. (1997) et semble-t-il confirme´e lors du survol Ta, c’est-a`-dire la pre´dominance
des effets de rayon de giration fini des ions parents.
14.4.1 Description de la me´thode
L’objectif est ici, non seulement d’analyser les asyme´tries observe´es dans les images
en ENAs (la` encore pour l’imagerie a` haute altitude), par une e´tude syste´matique de
chaque image, mais aussi d’e´valuer la concordance entre l’asyme´trie e´ventuelle et tel ou
tel me´canisme susceptible de cre´er une asyme´trie pour les ENAs.
Mais quels sont les principaux me´canismes susceptibles d’induire des asyme´tries en
ENAs ? Nous distinguons trois influences essentielles :
– les effets de rayon de giration fini (lie´s directement a` la topologie du champ magne´tique)
des protons parents, qui induisent une ombre asyme´trique pour la production en
ENAs (voir la description plus comple`te dans le chapitre 4) ;
– une e´ventuelle (mais attendue, d’apre`s les simulations hybrides, voir 13.3) asyme´trie
de l’e´coulement du plasma magne´tosphe´rique - dont la principale composante e´nerge´tique
est justement les protons parents d’H ENAs - autour de l’obstacle qu’est Titan ;
– l’influence de l’e´clairement solaire qui, par chauffage atmosphe´rique, peut induire
une asyme´trie des profils de densite´s exosphe´riques, elle-meˆme impliquant une asyme´trie
pour les ENAs produits.
Dans la mesure ou` les ENAs sont produits a` distance, alors que les mesures de champ
magne´tique (notamment) sont locales, nous allons conside´rer plusieurs configurations du
champ magne´tique pour e´valuer les effets de rayon de giration fini : le champ magne´tique
local fourni par l’instrument MAG (pour la pe´riode temporelle de l’image e´tudie´e), le
champ magne´tique moyenne´ sur l’ensemble du survol et un champ magne´tique kronien
ide´al dipolaire. Par ailleurs, nous avons conside´re´ les effets de rayon de giration pour
deux types de distribution en angle d’attaque pour les protons : la distribution est cense´e
eˆtre centre´e soit sur 90◦, soit sur une valeur tre`s diffe´rente (donc relativement proche
de 0/180◦). Quant a` la direction de la corotation, elle est conside´re´e ide´ale, ce qui n’est
certainement pas toujours le cas. Enfin, la position de Titan pour chaque image permet
d’e´tablir la zone e´claire´e par le Soleil.
Le me´thode consiste donc, en premier lieu, a` de´terminer image apre`s image une
e´ventuelle asyme´trie, puis a` e´valuer la concordance ge´ome´trique entre l’asyme´trie observe´e
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dans l’image (s’il y en a) et celles attendues si l’on conside`re les processus suivants :
1. les effets de rayon de giration fini pour des protons dont la distribution en angle
d’attaque est centre´e sur ∼ 90◦, en conside´rant le champ magne´tique local
2. les effets de rayon de giration fini pour des protons dont la distribution en angle
d’attaque est centre´e sur ∼ 90◦, en conside´rant le champ magne´tique moyen durant
le survol
3. les effets de rayon de giration fini pour des protons dont la distribution en angle
d’attaque est centre´e sur ∼ 90◦, en conside´rant un champ magne´tique ide´al dipolaire
4. les effets lie´s a` une distribution en angle d’attaque tre`s diffe´rente (voire centre´e sur
∼ 0/180◦)
5. une asyme´trie ”haut/bas” (par rapport au plan e´quatorial) de l’e´coulement magne´tosphe´rique
autour de Titan
6. une asyme´trie ”gauche/droite” (donc entre les directions Saturne/anti-Saturne) de
l’e´coulement magne´tosphe´rique autour de Titan
7. une asyme´trie ”amont/aval” de l’e´coulement magne´tosphe´rique autour de Titan
8. l’influence de l’e´clairement solaire
Ensuite, cette e´valuation, purement lie´e a` une concordance ge´ome´trique entre l’asyme´trie
observe´e et celle attendue, est fournie quantitativement par une note situe´e entre 0 et 4 :
– 0 : il y a une contradiction comple`te entre l’asyme´trie observe´e et celle attendue
– 1 : la concordance est mauvaise
– 2 : la concordance est difficile a` de´terminer, voire impossible pour des raisons de
configuration ge´ome´trique
– 3 : la concordance est bonne
– 4 : la concordance est parfaite
Concre`tement, chacun des me´canismes e´voque´s ci-dessus cre´e, s’il joue re´ellement un
roˆle, une asyme´trie du halo d’e´mission d’ENAs avec un croissant approximativement semi-
circulaire particulie`rement intense (l’autre partie du halo, e´galement un croissant semi-
circulaire, sera moins brillant). Si les observations d’INCA indiquent un croissant semi-
circulaire intense situe´ exactement de l’autre coˆte´ que celui attendu pour un me´canisme
particulier, alors on conside`re qu’il y a contradiction comple`te (note 0). Si au contraire les
positions attendues et observe´es sont identiques, la concordance est parfaite (note 4). Les
situations interme´diaires correspondent ensuite a` des notations e´galement interme´diaires.
L’e´valuation e´tant relativement complexe, il est important de remarquer qu’il n’est
justifie´ de conclure que pour des notes fortes ou faibles (≤ 1 ou ≥ 3). En particulier, une
note de 2 (ou proche de 2) ne permet pas de conclure quoi que ce soit, dans la mesure ou`
il peut s’agir d’un crite`re impossible a` de´terminer : par exemple, le crite`re d’asyme´trie de
l’e´coulement gauche/droite ne peut pas eˆtre e´value´ lorsque la direction Sonde-Titan est
perpendiculaire a` la direction de la corotation.
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14.4.2 Re´sultats de l’analyse pour les diffe´rents survols
L’analyse de l’ensemble des images ame`ne tout d’abord aux premie`res conclusions du
tableau 14.2, qui fournissent trois types d’asyme´trie e´ventuelles en fonction des survols
analyse´s (avec le pourcentage d’images concerne´es pour chaque cas, ainsi que le pour-
centage sur l’ensemble des survols). Il apparaˆıt clairement qu’environ 75% des images
pre´sentent une asyme´trie claire en forme de croissant semi-circulaire, identique dans sa
forme a` la structure observe´e sur l’image 9.1 du survol Ta ; 7% des images ne pre´sentent
aucune asyme´trie e´vidente, et 18% pre´sentent des flux concentre´s - jusqu’a` de simples
”blobs” - sans qu’il y ait de croissant.
Survols Croissant semi-circulaire Pas d’asyme´trie Flux concentre´s
Ta 100% 0% 0%
Tb 60% 40% 0%
T3 100% 0% 0%
T4 66.7% 0% 33.3%
T5 93.8% 0% 6.2%
T6 72.2% 11.1% 16.7%
T9 83.9% 0% 16.1%
T10 0% 0% 100%
T12 80% 0% 20%
T13 63.6% 36.4% 0%
T14 100% 0% 0%
Tous survols 74.4% 7.1% 18.5%
Tab. 14.2 – Asyme´tries observe´es durant les survols de Titan, et donne´es en pourcentage
d’images concerne´es par les trois cas observe´s : un croissant semi-circulaire de flux intense,
pas d’asyme´trie claire, ou des flux concentre´s dans une zone spatiale re´duite.
Il est donc manifeste que les images en ENAs pre´sentent dans leur grande majorite´
une asyme´trie en croissant semi-circulaire. Mais quels sont les processus a` son origine ?
L’e´valuation des diffe´rents me´canismes e´voque´s plus haut a, en premie`re e´tape, amene´ a`
des concordances tre`s variables, non seulement d’un survol a` l’autre, mais aussi au sein
meˆme d’un survol.
La seconde e´tape, amenant aux re´sultats finaux, a e´te´ d’effectuer une analyse croise´e
des re´sultats pour les images au sein d’un meˆme survol. En effet, il est e´vident que, durant
un survol complet (fournissant des images exploitables, concernant donc des positions
pour la sonde jusques 20000 km d’altitude par rapport a` Titan), les lignes de vise´e de
l’instrument e´voluent beaucoup dans la mesure ou` la sonde se de´place a` grande vitesse
par rapport a` Titan. Ainsi, un crite`re spe´cifique induira une asyme´trie e´voluant d’une
certaine manie`re au fur et a` mesure que la sonde se de´place.
La figure 14.4 pre´sente ainsi les re´sultats globaux de l’analyse de ces concordances
ge´ome´triques, sous forme d’un histogramme donnant les e´valuations moyennes, pour
chaque survol et chaque crite`re. Il est a` noter que deux survols n’ont pas e´te´ pris en
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Asymétries observées par INCA : corrélation avec divers mécanismes
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Fig. 14.4 – Histogramme donnant le re´sultat de l’e´valuation, pour chaque survol, des
diffe´rents processus e´ventuellement a` l’origine des asyme´tries observe´es en ENAs.
compte pour cette analyse, les survols T10 et T13, car les asyme´tries observe´es n’e´taient
pas suffisamment adapte´es a` ce type d’analyse. Le tableau re´capitulatif 14.3 permet par
ailleurs d’avoir une visualisation plus statistique des re´sultats sur l’ensemble des survols,
avec le pourcentage de survols pour lesquels tel ou tel crite`re se situe dans telle ou telle
gamme d’e´valuation.
L’analyse de ces re´sultats permet de de´duire quelques conclusions sur les processus
e´ventuellement a` l’origine d’asyme´tries dans les images en ENAs :
– la premie`re conclusion est de dire que, si l’on s’inte´resse aux situations indiquant
une asyme´trie claire (75% de cas pour un croissant semi-circulaire), les choses sont
relativement complexes, avec des crite`res ayant globalement des corre´lations assez
variables en fonction des survols ; la situation ide´ale d’effets de rayon de giration
fini avec un champ magne´tique kronien dipolaire est globalement respecte´e (55% de
bonnes corre´lations et 22% d’assez bonnes, contre 0% de mauvaises), mais apparaˆıt
aussi eˆtre largement simplificatrice
– l’e´clairement solaire n’a que peu (ou pas du tout) d’influence, avec 88% de cas ou`
l’influence est contraire aux observations ; du moins il n’est pas responsable des
asyme´tries principales observe´es, mais il peut, e´ventuellement, influencer en second
ordre, meˆme si ce n’est pas visible ici
– la topologie du champ magne´tique B semble eˆtre le plus important des me´canismes,
avec la grande majorite´ des survols dont les observations sont en accord avec des
effets de rayon de giration fini ; en outre, si l’on conside`re des distributions iso-
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Crite`res Bon Assez bon Inde´termine´ Assez mauvais Mauvais
(N ≥ 3) (3 > N > 2) (N = 2) (2 > N > 1) (N ≤ 1)
B local Ta T3 T5 T9 T12 Tb T4 T6
α = 90◦ T14 44% 22% 0% 33% 0%
B dipolaire Ta T5 T6 T4 T9 Tb T3
α = 90◦ T12 T14 55% 22% 11% 11% 0%
B moyen Ta T5 T3 T12 T4 T6 T9 Tb
α = 90◦ 22% 22% T14 44% 11% 0%
α 6= 90◦ Tb T4 T6 T9 T3 T5 T12 Ta
11% 33% 0% T14 44% 11%
E´coulement Ta(b) T3(h) Tb(h) T4(h) T5 T6 T12
haut/bas T9 (h) 33% T14(h) 33% 0% 22% 11%
E´coulement T4(g) T5(g) Ta Tb T3
gauche/ 0% T6(g) T9(g) T12 T14 0% 0%
droite 44% 66%
E´coulement Ta(d) T12(u) T3 T4 Tb T9 T5 T6 T14
amont/aval 22% 0% 22% 22% 33%
Influence Ta Tb T3 T4 T5
solaire 0% 11% 0% 11% T6 T9 T12
T14 77%
Tab. 14.3 – Tableau re´capitulatif des corre´lations ge´ome´triques (note´es par une e´valuation
N de 0 a` 4) entre les asyme´tries observe´es et les asyme´tries issues des de dives me´canismes.
α donne l’angle d’attaque des protons parents d’ENAs, et les lettres ”h”, ”b”, ”g”, ”d”
et ”u” signifient respectivement ”haut”, ”bas”, ”gauche”, ”downstream” (ou ”aval”) et
”upstream” (ou ”amont”). Le pourcentage indique la proportion de survols ve´rifiant les
conditions correspondantes.
tropes pour les protons parents (ce qui est le cas d’apre`s nos analyses du chapitre
13), la combinaison des effets de rayon de giration fini centre´s sur 90◦ ou 0/180◦
implique une e´valuation supe´rieure ou e´gale a` 3 pour tous les survols sans excep-
tion ; enfin, le crite`re des effets de rayon de giration fini (pour des angles d’attaque
∼ 90◦) induit un croissant semi-circulaire dont la position de´pend de l’orientation du
champ magne´tique, ce qui implique, durant un survol complet avec des phases en-
trante et sortante, une rotation du croissant dans un repe`re lie´ a` Saturne (re´fe´rentiel
SSO par exemple) : la position du croissant de´pend en effet uniquement du champ
magne´tique et non de la position de Saturne ou de la corotation ; or cette rotation
est observe´e chaque fois que cela est possible (c’est-a`-dire lorsque l’on peut observer
successivement les deux phases du survol)
– le second meilleur crite`re est statistiquement l’asyme´trie de l’e´coulement magne´tosphe´rique
du coˆte´ haut (avec 5 survols sur 9 avec une note supe´rieure a` 2)
– le crite`re de l’e´coulement asyme´trique entre les coˆte´s Saturne et anti-Saturne (appele´
gauche/droite), asyme´trie par ailleurs attendue par les simulations (voir 13.3), est
de´licat a` analyser, dans la mesure il est difficilement appre´ciable avec les ge´ome´tries
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des survols : il faudrait que Cassini passe en amont de Titan pour le distinguer net-
tement des effets rayon de giration fini (car le croissant serait attendu globalement
du coˆte´ oppose´) et en plus passer relativement loin du satellite (pour que les images,
lorsque la sonde se trouve sur l’axe de la corotation, puissent englober tout l’envi-
ronnement de Titan) ; ne´anmoins, meˆme s’il s’agit de cas ou` l’on peut confondre
avec les effets de rayon de giration fini, les rares occasions indiquant une asyme´trie
attendue par ce crite`re donnent une bonne corre´lation, avec en outre des flux plus
intenses du coˆte´ Saturne
– l’asyme´trie de l’e´coulement entre l’amont et l’aval semble en mauvaise corre´lation
avec les observations, dans la mesure ou` les seules bonnes e´valuations n’indiquent
pas du tout un sens unique de l’asyme´trie, et ce crite`re s’inverse syste´matiquement
lorsqu’il existe des phases entrante et sortante pour le survol.
Il est enfin ne´cessaire d’ajouter une nuance aux conclusions ici e´nonce´es, en rappelant
les deux limitations essentielles de notre e´tude. La premie`re consiste en la difficulte´ de
tirer des conclusions a` partir d’une analyse croise´e de donne´es in situ et d’observations
a` distance, comme c’est ici le cas avec les images en ENAs et les donne´es de champ
magne´tique par exemple. Nous avons, pour surmonter cela, conside´re´ plusieurs configu-
rations magne´tiques possibles. La seconde consiste en l’incertitude sur la direction du
plasma en corotation, qui n’est pas toujours dans la direction ide´ale (on le sait notam-
ment dans le cas du survol T9 avec une de´flection de l’ordre de 65
◦ (Modolo et al. 2007)),
et qui induit donc une incertitude sur les conclusions lie´es aux crite`res d’asyme´trie de
l’e´coulement magne´tosphe´rique.
Cinquie`me partie
Application de l’imagerie en ENAs




L’imagerie en ENA du satellite de
glace Rhe´a
Cette partie est consacre´e a` l’e´tude du satellite de glace Rhe´a, graˆce a` l’imagerie en
ENA de son environnement. Apre`s une bre`ve description de ce satellite, nous analyserons
quelques images re´alise´es par INCA, ce qui permettra d’en de´duire des conditions limites
pour une e´ventuelle exosphe`re de Rhe´a.
15.1 Description de Rhe´a
Apre`s la de´couverte du satellite Titan par Christiaan Huygens en 1655, quatre autres
satellites de Saturne furent identifie´s par Jean-Dominique Cassini, avec parmi eux Rhe´a
(ainsi que The´thys, Dione´ et Japet) en 1672. Parmi ces nouveaux venus, baptise´s ”Etoiles
de Louis” en l’honneur du roi Louis XIV, Rhe´a est le plus grand, ce qui en fait le second
satellite de Saturne en taille, avec un rayon d’environ 765 km. Rhe´a est d’ailleurs situe´
a` une valeur de parame`tre L autour de 7 − 8Rs et se situe ainsi dans la magne´tosphe`re
interne, donc bien plus a` l’inte´rieur que Titan qui se trouve dans la magne´tosphe`re externe.
Les observations a` distance ainsi ques les sondes Voyager et Cassini permettent d’en
connaˆıtre un peu mieux les proprie´te´s essentielles. Sa surface est fortement crate´rise´e,
avec des marques claires et une se´paration en deux he´misphe`res dissemblables (en terme
de crate´risation), et un faible resurfac¸age indiquant un satellite sans activite´ ge´ologique
re´cente a` sa surface (Morrison and Soderblom 1986). Par ailleurs, avec une tempe´rature
autour de −200◦C et une densite´ de l’ordre de 1.24 ∗ 103 kg.m−3, Rhe´a apparaˆıt comme
un corps essentiellement compose´ de glace d’eau, avec probablement un noyau rocheux
de petite taille.
L’interaction entre cette surface de glace d’eau et le plasma environnant a ge´ne´ralement
pour conse´quence, comme c’est le cas pour d’autres satellites de glace tels que Europa
ou Ganyme`de, la production d’oxyge`ne, voire par la suite d’ozone (de´tecte´e par Noll
187
188 15.2. Analyse des images en ENAs de Rhe´a
et al. (1997) pour Rhea et Dione´). Il est donc tout a` fait envisageable, malgre´ l’absence
d’atmosphe`re dense, qu’une exosphe`re te´nue d’oxyge`ne (O/O2) puisse eˆtre retenue par
Rhe´a.
15.2 Analyse des images en ENAs de Rhe´a
Le premier survol proche de Rhea eut lieu le 26 novembre 2005, avec une altitude
minimale de survol aux alentours de 500 km. L’instrument INCA, en ge´ne´ral non utilisable
lors des survols des satellites de la magne´tosphe`re interne (en raison des ceintures de
radiations qui induisent un bruit de fond trop fort), a cette fois-ci pu fournir des images
de tre`s bonne qualite´, notamment dans la gamme de 20-50 keV pour les H ENAs, ce qui
constitue les meilleures images (avec le meilleur compromis entre la diffusion des particules
et l’importance des flux, voir la partie introductive sur INCA en 3.2.3).
La figure 15.1 pre´sente ainsi une image en H ENA durant ce survol de Rhe´a. On
peut y voir la sphe`re repre´sentant le satellite de glace, avec des cercles concentriques
indiquant des isoaltitudes. Il est surtout remarquable qu’il n’y ait aucun halo en ENA
entourant le satellite, comme c’est le cas pour un corps ayant une atmosphe`re suffisamment
dense pour cre´er des ENAs par interaction avec le plasma e´nerge´tique environnant (de
manie`re analogue au cas de Titan avec la figure 9.1). En revanche, des flux tre`s significatifs
remplissent une moitie´ du champ de vue.
L’analyse de l’ensemble des images en ENA durant ce survol indique tre`s clairement
que les flux de´tecte´s ne suivent pas le mouvement de Rhea au sein du champ de vue et
proviennent d’une source stable situe´e loin derrie`re le satellite. Le corollaire est donc que
l’on ne de´tecte, durant ce survol, aucun flux d’ENA lie´ a` une e´ventuelle exosphe`re de
Rhe´a.
Plus pre´cise´ment, l’e´tude des images permet de de´terminer un flux minimal d’ENAs (lie´
au satellite) qu’il est possible de distinguer : l’instrument INCA pourrait e´ventuellement
de´tecter des flux en-dec¸a` de cette valeur, mais de toutes fac¸ons il ne serait pas pos-
sible de les distinguer du fond en ENAs e´mis par les autres sources derrie`re Rhe´a. En
tenant compte du facteur ge´ome´trique effectif de l’instrument, du temps de pose et de
la statistique de comptage, cette valeur minimale peut eˆtre estime´e a` environ Φ0 = 15
cm2.s.sr.keV )−1 (a` un facteur 2 pre`s). S’il existe une exosphe`re, elle doit donc eˆtre insuf-
fisamment dense pour induire des flux d’ENAs au moins supe´rieurs a` ce flux Φ0.
Il est inte´ressant d’ajouter a` ces observations en H ENA que l’instrument INCA a enre-
gistre´, durant cette pe´riode temporelle, de nombreuses de´charges au niveau des plaques du
collimateur. Ces de´charges proviennent du criblage des plaques polarise´es par des grains
de poussie`re, cre´ant ainsi un gaz ionise´ local a` l’origine des de´charges. Cela indique donc
que l’environnement de Rhe´a est tre`s riche en poussie`res (Jones et al. (2007) ; Krupp et al.
(2006)).
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Fig. 15.1 – Image en H ENA, pour des e´nergies entre 20 et 50 keV, de l’environnement
de Rhea durant le survol du 26 novembre 2005.
15.3 Calcul de conditions limites pour l’exosphe`re de
Rhe´a
15.3.1 La me´thode utilise´e
Les observations ci-dessus indiquent l’absence d’exosphe`re de´tectable par l’imagerie en
ENA. Il peut donc eˆtre inte´ressant de faire des simulations analogues a` celles de´veloppe´es
pour Titan, aﬁn d’en de´duire des conditions limites pour l’e´ventuelle exosphe`re de Rhe´a.
L’absence d’atmosphe`re dense pour Rhe´a permet de simpliﬁer la proble´matique de
l’imagerie en ENA : le milieu e´tant tre`s ﬁn, les ENAs produits ne peuvent eˆtre absorbe´s
(autrement que par la surface du satellite).
Nous avons donc de´veloppe´ un mode`le de calcul de ﬂux d’ENAs a` une dimension, sur
la base de celui utilise´ pour Titan, pour le cas spe´ciﬁque du satellite Rhe´a. Le principe
est ensuite, apre`s avoir conside´re´ des ﬂux de protons parents et des proﬁls de neutres
approprie´s (voir plus bas), d’essayer de simuler un proﬁl de ﬂux d’ENAs, avec un pic
d’e´mission (donne´ par la ligne de vise´e tangente a` la surface du satellite) d’intensite´
comparable a` l’intensite´ minimale de´tectable dans les images, c’est-a`-dire Φ0. L’hypothe`se
alors utilise´e pour les proﬁls de neutres permet d’obtenir la condition limite haute pour
l’e´ventuelle exosphe`re de ce corps.
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15.3.2 Les flux de protons parents
Quels profils d’ions conside´rer pour ces simulations ? La premie`re possibilite´ consiste a`
utiliser les flux fournis par l’instrument LEMMS durant le survol en question. Ne´anmoins,
l’analyse des angles d’attaques de´tectables par l’instrument fournit une valeur stable tre`s
faible autour de 10◦, les autres valeurs angulaires n’e´tant pas couvertes par l’orientation de
l’instrument. Malheureusement, les distributions en angle d’attaque dans l’environnement
de Rhe´a ne sont pas isotropes comme nous l’avons e´tabli pour Titan, mais assez centre´es
sur 90◦ (Jones, communication prive´e ; Krimigis et al. (1981)) dans la mesure ou` l’on se
trouve dans la partie plus interne de la magne´tosphe`re.
Les flux mesure´s lors du survol concerne´ n’e´tant pas approprie´s, nous avons analyse´
l’ensemble des traverse´es par la sonde de l’orbite de Rhe´a - de manie`re analogue a` nos
travaux sur Titan, en 13.1.1, avec l’utilisation du parame`tre L comme re´fe´rence - durant
la pe´riode ou` le moteur de LEMMS tournait, ce qui correspond a` 6 e´ve´nements. L’e´tude
des flux de protons des canaux A0−A1−A2 a ensuite permis d’e´tablir des profils minimal,
moyen et maximal pour les populations de protons e´nerge´tiques a` l’orbite de Rhe´a. Les flux
sont en effet globalement assez stables, avec pour valeurs minimale/moyenne/maximale
des canaux A0−A1−A2 les valeurs respectives suivantes : 140/4160/15000 - 28/380/1000
- 23/110/275 (cm2.s.sr.keV )−1.
15.3.3 Les profils de neutres exosphe´riques
Le choix de profils de neutres constituant l’exosphe`re e´ventuelle de Rhe´a est quant
a` lui assez de´licat. En effet, contrairement au cas de corps ayant une atmosphe`re dense,
les satellites de glace, ayant au plus une simple exosphe`re non lie´e gravitationnellement,
ne peuvent avoir des profils de neutres tels que ceux mode´lise´s dans le cadre du for-
malisme de Chamberlain (1963). En effet, ce formalisme suppose l’existence de couches
atmosphe´riques denses en-dessous de l’altitude critique, avec un e´quilibre thermodyna-
mique dans ces re´gions (ce qui permet d’utiliser une distribution gaussienne a` l’exobase,
que l’on prolonge plus haut par le the´ore`me de Liouville). Les profils de densite´s pour
de petits corps sont mal connus et sont assez variables en fonction du type de proces-
sus a` l’origine de l’exosphe`re (criblage de la surface, mais aussi ionisation par impact
e´lectronique ou re´action d’e´change de charge).
Nous avons donc conside´re´ deux types de profils de neutres, une large gamme de
densite´s :
– une simple loi de puissance en 1
r2
, parfois utilise´e pour des corps glace´s similaires,
comme pour le satellite Encelade dans le cadre des re´sultats de Waite et al. (2006) ;
– une loi utilise´e re´cemment par Saur and Strobel (2005) dans le cas de Rhe´a et
introduite par Summers et al. (1989) pour la couronne d’Io ; la densite´ n a` la distance
r est alors donne´e par la relation suivante (avec RR = 765 km e´tant le rayon de













La longueur de de´ple´tion Hdepl est le parame`tre essentiel de cette loi de densite´s. Sa
valeur de´pend du processus a` l’origine de l’exosphe`re, avec par exemple Hdepl = 1000 km
pour un me´canisme de criblage de la surface par des ions (comme c’est le cas ici). Saur and
Strobel (2005) ont quant a` eux choisi une valeur de 100 km pour ce parame`tre, sans grande
pre´cision en raison de l’absence de mesures. Des valeurs de l’ordre de quelques rayons de
Rhe´a sont e´galement envisageables a` la vue des re´cents travaux sur Rhe´a (Krupp et al.
(2006) ; Saur, communication prive´e).
Nous allons ainsi conside´rer trois profils diffe´rents, faisant office de profils minimal,
moyen et maximal : deux profils donne´s par la relation 15.1 avec des valeurs de 100 et




En ce qui concerne les espe`ces, nous conside´rerons deux compositions possibles : une
exosphe`re d’oxyge`ne atomique (O) ou mole´culaire (O2). Il est e´vident que les deux espe`ces
peuvent coexister, mais l’on ne conside`re pour les simulations que l’espe`ce majoritaire.
Le parame`tre libre des simulations est finalement la densite´ n(RR) de l’espe`ce princi-
pale a` la surface du satellite. Il est par ailleurs important de remarquer que la densite´ de
neutres sera toujours proportionnelle a` cette densite´ a` la surface, ce que l’on peut traduire
par la relation n(r) = n(RR) ∗ α(r). Les flux d’ions (JION) e´tant par ailleurs conside´re´s
constants dans l’environnement de Rhe´a, les flux d’ENAs (JENA) a` l’e´nergie E peuvent





avec σ(E) la section efficace d’e´change de charge entre l’espe`ce neutre (O ou O2) avec les
protons H+ a` l’e´nergie E, donne´e dans la table A.1 en annexe.
La relation 15.2 nous permet d’en de´duire que les flux d’ENA sont eux aussi directe-
ment proportionnels a` la densite´ n(RR). Il est donc relativement aise´ d’obtenir un profil
de flux d’ENAs dont le maximum vaut Φ0 puisqu’il suffit d’une premie`re simulation et de
l’application d’une re`gle de trois pour en de´duire la valeur approprie´e de la densite´ a` la
surface.
Notons enfin qu’il est plus commode de fournir les re´sultats, pour les conditions limites




qui fournit une estimation globale de l’atmosphe`re, plutoˆt que d’une densite´ a` la surface
dont la signification est lie´e a` la loi de densite´ utilise´e.
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15.3.4 Re´sultats de simulations
Nous avons donc re´alise´ un certain nombre de simulations, permettant de remplir les
18 cas conside´re´s (deux espe`ces possibles, trois profils d’ions et trois profils de neutres),
en prenant le cas optimal pour l’obtention de limites hautes pour l’e´ventuelle exosphe`re
de Rhe´a, c’est-a`-dire une position de l’orbiteur au plus pre`s, autour de 500 − 550 km
d’altitude.
Le re´sultat de ces simulations est fourni par la table 15.1, avec la densite´ de colonne
maximale ξ en cm−2 en fonction des hypothe`ses conside´re´es. Ces valeurs constituent donc
des limites hautes pour l’e´ventuelle exosphe`re de Rhe´a (Jones et al. 2007).





(en cm−2) 100 km O 1000 km O 100 km O2 1000 km O2
JIONmin 3.1 ∗ 1013 3.6 ∗ 1013 4.8 ∗ 1013 7.8 ∗ 1013 8.9 ∗ 1013 1.2 ∗ 1014
JIONmoy 7.8 ∗ 1011 8.9 ∗ 1011 1.2 ∗ 1012 1.9 ∗ 1012 2.1 ∗ 1012 2.9 ∗ 1012
JIONmax 2.0 ∗ 1011 2.3 ∗ 1011 3.1 ∗ 1011 4.7 ∗ 1011 5.4 ∗ 1011 7.3 ∗ 1011
Tab. 15.1 – Densite´s de colonne maximales pour Rhe´a en fonction des hypothe`ses
conside´re´es, avec trois profils (loi de Summers pour Hdepl = 100/1000 km et simple loi en
1
r2
) de neutres diffe´rents pour chaque espe`ce (O/O2), et trois conditions ioniques (mini-
male, moyenne et maximale).
Ce travail permet donc de fixer des limites hautes pour l’e´ventuelle exosphe`re de
Rhe´a, qui, si elle existe, est de toutes fac¸ons tre`s te´nue. Nous pouvons conside´rer les
valeurs limites suivantes pour sa densite´ de colonne : ξ ∼ 8 ∗ 1011/2 ∗ 1012 cm−2 pour une
exosphe`re constitue´e de O/O2. Pour comparaison, la densite´ de colonne de Titan - dont
essentiellement N2 qui en repre´sente 96% - est de l’ordre de 2.4 ∗ 1026 cm−2.
Enfin, notons que l’instrument UVIS, a` bord de Cassini, a re´cemment infe´re´ des limites
maximales pour la densite´ de colonne de Rhe´a a` partir d’observations durant le meˆme
survol du 26 novembre 2005 (Jones et al. 2007). Les valeurs de´duites de l’analyse des
donne´es de cet instrument UV sont d’environ 1.5 ∗ 1013 ou 1.6 ∗ 1014 cm−2 respectivement
pour une exosphe`re compose´e d’oxyge`ne atomique (O) ou mole´culaire (O2).
La comparaison entre nos re´sultats et ceux issus de l’instrument UVIS indique qu’un
seul cas parmi les 18 de la table 15.1 donne des re´sultats moins contraignants que ceux
de UVIS. Toutes les autres conditions, dont les conditions moyennes, fournissent des
colonnes de densite´s bien plus contraignantes pour l’e´ventuelle exosphe`re de Rhe´a, avec
une diffe´rence d’un ou deux ordres de grandeur.
Cette application de l’imagerie en ENA a` la de´termination d’une exosphe`re d’un sa-
tellite de glace est un autre exemple du grand inte´reˆt de cette technique, qui permet donc
notamment d’e´tudier des milieux tre`s te´nus, et ce de manie`re encore plus efficace que






La mission Cassini-Huygens a aujourd’hui largement ame´liore´ notre connaissance de
l’environnement saturnien, et nous a gratifie´ de nombreuses surprises. Le satellite Titan a
par ailleurs e´te´, et reste, un objectif privile´gie´ de cette mission, avec notamment la descente
de la sonde Huygens dans l’atmosphe`re de Titan. Divers instruments, a` bord de l’orbiteur
de Saturne de la mission Cassini, permettent d’analyser l’environnement de ce satellite.
Parmi eux, le de´tecteur INCA de l’expe´rience MIMI est de´die´ a` l’imagerie par atomes
e´nerge´tiques neutres et permet de fournir un diagnostic pre´cieux de l’interaction (par
re´actions d’e´change de charge) entre l’exosphe`re de Titan et le plasma magne´tosphe´rique
kronien. Il s’agit d’une technique de de´tection a` distance permettant de mieux connaˆıtre
les environnement neutre et ionique par inversion de ses images. En particulier, il s’agit
du seul instrument capable de donner une information sur l’exosphe`re e´tendue de Titan
(la limite haute pour le spectrome`tre de neutres INMS e´tant de 2000 km d’altitude).
Notre travail de the`se a consiste´ a` e´tudier cette interaction, entre l’exosphe`re de Ti-
tan et la magne´tosphe`re de Saturne, a` la lumie`re des images re´alise´es par l’instrument
INCA (en se focalisant sur les meilleures images, celles en atomes d’hydroge`ne de 20-50
keV). Cela a ne´cessite´, dans un premier temps, de de´velopper un nouveau mode`le de
l’exosphe`re de Titan pour les cinq espe`ces principales que sont N(4S), H, H2, N2 et
CH4, en accord avec les donne´es d’INMS et la dernie`re interpre´tation des re´sultats des
sondes Voyager (Vervack et al. 2004). Deux approches successives ont e´te´ conside´re´es,
avec le de´veloppement de mode`les thermique et non thermique de l’exosphe`re. Notre
mode´lisation thermique de l’exosphe`re utilise le formalisme de´veloppe´ par Chamberlain
(1963), utilisant une fonction de distribution gaussienne a` l’altitude critique. Nous avons
ensuite de´veloppe´ un mode`le non thermique de l’exosphe`re de Titan (pour les espe`ces
lourdes N2 et CH4) fonde´ sur les observations d’une couronne non thermique par l’ins-
trument INMS (de La Haye et al. 2007). Nous avons utilise´ pour cette mode´lisation une
distribution de type kappa, classique dans le cas des plasmas magne´tosphe´riques, mais qui
apparaˆıt ici tre`s adapte´e a` la description de couronnes non thermiques. Nous avons par
ailleurs propose´ un mode`le non thermique ”moyenne´” sur les survols assez comparables
que sont Ta et Tb.
Le taux d’e´chappement associe´ a` ce mode`le non thermique pour les espe`ces N2 et
CH4 est d’ailleurs relativement faible. Ainsi, si l’on utilise notre estimation fonde´e sur les
survols Ta et Tb comme valeur de re´fe´rence, il apparaˆıt clairement que l’atmosphe`re de
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Titan est stable (pour ces deux espe`ces), avec un vidage de l’atmosphe`re ne se re´alisant
qu’en 1012 anne´es environ.
La deuxie`me e´tape de notre e´tude a consiste´ a` de´velopper un nouveau mode`le de
calcul de flux d’ENAs (a` deux dimensions), prenant en entre´e les profils exosphe´riques
pre´ce´demment mode´lise´s ainsi que les profils d’ions e´nerge´tiques mesure´s par l’instrument
LEMMS a` bord de Cassini. Nous avons ensuite compare´ ces simulations aux premie`res
observations d’INCA lors du survol Ta. Cette comparaison nous a amene´s a` l’e´tude du
positionnement de la limite basse d’e´mission des ENAs, et donc aux divers processus
susceptibles d’absorber les ENAs. Une analyse pre´cise de ces me´canismes a montre´ la
pre´dominance des re´actions d’e´change de charge avec les neutres atmosphe´riques, ainsi
que la ne´cessite´ de la prise en compte simultane´e des processus d’ionisation et de reneu-
tralisation des ENAs. Le formalisme the´orique de Roelof (Roelof 2005), fournissant des
relations analytiques pour les e´missions exosphe´rique d’ENAs et prenant en compte les
multiples re´actions d’ionisation et de neutralisation, a ensuite e´te´ utilise´ et compare´ aux
observations. Cela nous a permis de conclure que la limite d’e´mission des ENAs se situe
bien autour de l’exobase. Cependant, il apparaˆıt que la simple conside´ration des re´actions
multiples d’ionisation et de neutralisation par e´change de charge ne suffise peut-eˆtre pas
a` expliquer une telle limite basse d’e´mission. D’autres me´canismes devront eˆtre e´tudie´s a`
l’avenir, tels que la conse´quence de la diffusion angulaire des particules lors des diverses
collisions, ou encore l’importance des interactions coulombiennes, afin de comprendre
pre´cise´ment la dynamique des ENAs dans l’atmosphe`re de Titan. Diverses influences ont
par ailleurs e´te´ analyse´es, parmi lesquelles l’influence du de´filement du satellite ou celle
de profils exosphe´riques non thermiques.
La troisie`me e´tape a e´te´ l’e´tude des donne´es de l’expe´rience MIMI de manie`re plus glo-
bale et plus statistique. Nous avons tout d’abord re´alise´ une e´tude du survol T5, qui nous a
permis d’analyser l’e´volution de la distribution en angle d’attaque des protons e´nerge´tiques
au cours de l’e´coulement du plasma magne´tosphe´rique autour de l’atmosphe`re, ou encore
de de´tecter des ions ”pickups” dans l’environnement de Titan. Ensuite, nous avons analyse´
de manie`re statistique les donne´es de LEMMS sur l’ensemble des traverse´es de l’orbite
de Titan. Cela nous a permis d’avoir une vue globale du plasma e´nerge´tique dans cette
re´gion, en connaissant leur flux, leur profils en e´nergie, ainsi que leur distribution en angle
d’attaque (de´termine´e comme e´tant isotrope). Enfin, une e´tude statistique des images en
H ENAs durant les survols de Titan a e´te´ e´galement re´alise´e, montrant une position du
maximum d’e´mission tre`s stable, ainsi qu’une grande variabilite´ de flux directement lie´e
a` celle du plasma magne´tosphe´rique et non celle de l’atmosphe`re : l’exosphe`re de Titan
est donc de ce point de vue, et sur de telles e´chelles temporelles, stable.
Nous avons e´galement effectue´ une e´tude phe´nome´nologique des asyme´tries observe´es
dans les images en ENAs. Il apparaˆıt ainsi que les images montrent ge´ne´ralement un
croissant semi-circulaire lumineux, provenant des effets de rayon de giration fini des ions
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parents (l’e´clairement solaire n’a en particulier pas d’influence significative, comme indique´
par ailleurs par des simulations ou l’analyse des flux d’ENAs et d’ions parents).
Enfin, le dernier e´le´ment de notre e´tude est l’application de notre mode`le de calcul de
flux d’ENAs au cas du satellite de glace Rhe´a. En effet, l’imagerie en ENAs de ce satellite
n’indique pas la pre´sence d’une exosphe`re significative, avec l’absence de halo tel que celui
observe´ autour de Titan. Des simulations de flux d’ENAs nous ont permis de de´duire de
ces observations des conditions limites pour l’existence d’une e´ventuelle exosphe`re pour
ce satellite. Il s’agit des limites les plus fines connues a` ce jour.
Les perspectives envisageables pour la suite de nos travaux sont bien e´videmment
nombreuses. Nous en e´voquerons les trois principales : le de´veloppement d’un mode`le
d’imagerie 3D couple´ a` un code hybride, l’inversion mathe´matique des images en ENAs
pour obtenir des profils exosphe´riques, et l’e´tude d’autres couronnes non thermiques avec
la meˆme de´marche.
Notre de´marche durant la the`se a e´te´ d’analyser les conse´quences de divers me´canismes
sur les productions en ENAs, en se fondant sur un mode`le de calcul de flux d’ENAs a`
deux dimensions. Il eut e´te´ possible de de´velopper rapidement un mode`le 3D sur la base
de nos simulations 2D, mais il nous a paru plus judicieux de comprendre la dynamique
des ENAs pour ensuite utiliser un code hybride 3D (prenant donc en compte les effets
de rayon de giration des ions parents) fournissant des conditions re´alistes pour le plasma
magne´tosphe´rique. Nos simulations conside`rent en effet des configurations simplifie´es du
champ magne´tique et des trajectoires ioniques. Il est donc pre´fe´rable, comme nous avons
commence´ a` le faire avec l’utilisation du code de particules tests issu du mode`le hybride
de Modolo (2004), de prendre en amont de nos simulations d’ENAs les re´sultats d’un
code hybride pour les protons parents, et ensuite en de´duire les images obtenues par
l’instrument INCA.
L’inte´reˆt principal de l’imagerie en ENAs est de fournir des informations sur les envi-
ronnement neutre et ionique, notamment la` ou` aucun instrument ne peut fournir de mesure
(soit au-dela` de 2000 km d’altitude pour Titan). Cependant, il est impossible d’inverser
directement les images en ENAs pour en de´duire des profils de neutres atmosphe´riques
pre´cis, et ce pour toutes les espe`ces. En effet, nous ne pouvons remonter qu’a` la densite´ de
l’espe`ce principale productrice d’ENAs, et ce avec une pre´cision bien infe´rieure a` celle que
l’on peut obtenir par simple mode´lisation de l’atmosphe`re. Ne´anmoins, il serait remar-
quable d’obtenir les premie`res inversions d’images en ENAs pour en de´duire des profils de
neutres exosphe´riques sur Titan, meˆme avec une pre´cision relative. Ce type d’inversion
serait ainsi envisageable en particulier pour la partie optiquement fine de l’environnement
de Titan (car sinon les processus d’absorption compliquent conside´rablement les calculs),
pour des altitudes au-dela` de 2000 km ou` l’espe`ce H2 est largement majoritaire. La prise
en compte de quelques centaines de pixels au sein d’une image, combine´e a` une me´thode
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d’inversion line´aire contrainte (DeMajistre et al. 2004), permettrait tre`s probablement
d’obtenir des profils de densite´s de H2 en fonction de l’altitude.
Enfin, nous avons utilise´ au cours de notre travail de the`se une approche novatrice sur
la mode´lisation d’une couronne chaude, celle de Titan pour les espe`ces N2 et CH4. Il est en
effet apparu, graˆce aux re´cents re´sultats de l’instrument INMS (de La Haye et al. 2007),
que des profils non thermiques non seulement existaient, mais en outre pouvaient eˆtre
ajuste´s (mieux que par d’autres distributions) par l’utilisation d’une distribution de type
kappa a` l’exobase, au lieu d’une traditionnelle gaussienne. Nous avons ensuite prolonge´
ces observations pour l’exosphe`re e´tendue de Titan (pour les espe`ces les plus lourdes,
car les plus le´ge`res ne sont que peu sensibles a` de telles distributions). Or pourquoi ne
pas utiliser ce type de distribution de manie`re plus ge´ne´rale pour d’autres couronnes
plane´taires chaudes ? Les processus physiques en jeu sont similaires, avec l’interaction
entre un plasma e´nerge´tique et le milieu quasiment non-collisionnel qu’est l’exosphe`re.
D’autres corps du syste`me solaire sont connus pour avoir de telles couronnes. Ainsi, la
Terre posse`de une couronne chaude d’oxyge`ne (Cotton et al. 1993), Mars en posse`de
une e´galement (Cipriani et al. 2007), Ve´nus posse`de des couronnes chaudes d’oxyge`ne
(Nagy et al. 1981) et de carbone (Paxton 1983), et le satellite jovien Europa posse´derait
une couronne similaire d’oxyge`ne (Nagy et al. 1998). Il serait donc inte´ressant de voir si








A.1 Re´actions d’e´change de charges entre neutres et
protons
La table A.1 donne les sections efficaces d’e´change de charge entre les protons H+
et les espe`ces neutres de l’atmosphe`re de Titan (ou de Rhe´a pour O/O2) en fonction de
l’e´nergie E :
– H+ +N2
σ1−→ H +N+2 : Hsieh (communication prive´e, 2005)
– H+ + CH4
σ2−→ H + CH+4 : Hsieh (communication prive´e, 2005)
– H+ +H2
σ3−→ H +H+2 : Hsieh (communication prive´e, 2005)
– H+ +N
σ4−→ H +N+ : Barnett and Reynolds (1958)
– H+ +H
σ5−→ H +H+ : McClure (1966)
– H+ +O
σ6−→ H +O+ : Lo and Tite (1970)
– H+ +O2
σ7−→ H +O+2 : Hsieh (communication prive´e, 2005)








10 11 16 8.3 5.2 7.3 15 8.6
20 7.3 13 6.1 3.8 4 13 6.0
30 5.5 9.3 4.1 2.8 2.5 4.5
40 4.3 6.7 2.7 2 1.6 10 3.5
50 3.4 4.9 1.8 1.5 0.9 10 2.8
60 2.7 3.6 1.2 1.2 0.6 2.4
70 2.2 2.7 0.9 0.9 0.4 2.0
80 1.8 2 0.6 0.7 0.3 1.7
90 1.4 1.5 0.4 0.6 0.2 1.5
100 1.2 1.2 0.3 0.4 0.1 1.3
Tab. A.1 – Les sections efficaces sont donne´es en unite´s de 10−16 cm2
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A.2 Re´actions d’e´change de charges entre neutres et
H (ENA)
La table A.2 donne les sections efficaces d’e´change de charge σ (unite´s : cm2) entre les
H ENAs et les espe`ces neutres de l’atmosphe`re de Titan, en fonction de l’e´nergie E (en
keV) :
– H+H2
σ1−→ H++ tous : Hsieh (communication prive´e, 2005) avec deux ajustements
diffe´rents (fit 1/2)
– H+CH4
σ2−→ H++tous : Hsieh (communication prive´e, 2005) avec deux ajustements
diffe´rents (fit 1/2)
– H+N2
σ3−→ H++ tous : Hsieh (communication prive´e, 2005) avec deux ajustements
diffe´rents (fit 1/2)
– H +N
σ4−→ H+ + tous : Barnett and Reynolds (1958)
– H +H
σ5−→ H+ + tous : Barnett and Reynolds (1958)
E (keV) σ1 (fit 1/2) σ2 (fit 1/2) σ3 (fit 1/2) σ4 σ5
10 6.1/8.2 ∗ 10−17 2.8/1.7 ∗ 10−16 2.4/1.7 ∗ 10−16 1.6 ∗ 10−16 5.9 ∗ 10−17
20 7/11.5 ∗ 10−17 3.9/2.9 ∗ 10−16 3.2/2.1 ∗ 10−16 2 ∗ 10−16 7.5 ∗ 10−17
30 7.1/13.7 ∗ 10−17 4.6/4.2 ∗ 10−16 3.6/2.3 ∗ 10−16 2.2 ∗ 10−16 8 ∗ 10−17
40 7/14.9 ∗ 10−17 4.9/5.2 ∗ 10−16 3.7/2.4 ∗ 10−16 2.3 ∗ 10−16 8.1 ∗ 10−17
50 6.7/15.2 ∗ 10−17 5.1/5.9 ∗ 10−16 3.8/2.4 ∗ 10−16 2.3 ∗ 10−16 8.1 ∗ 10−17
60 6.4/14.9 ∗ 10−17 5/6.3 ∗ 10−16 3.7/2.4 ∗ 10−16 2.4 ∗ 10−16 8 ∗ 10−17
70 6.1/14.1 ∗ 10−17 4.9/6.5 ∗ 10−16 3.7/2.4 ∗ 10−16 2.4 ∗ 10−16 7.7 ∗ 10−17
80 5.7/13.1 ∗ 10−17 4.7/6.5 ∗ 10−16 3.6/2.3 ∗ 10−16 2.3 ∗ 10−16 7.1 ∗ 10−17
90 5.4/11.9 ∗ 10−17 4.5/6.3 ∗ 10−16 3.5/2.3 ∗ 10−16 2.2 ∗ 10−16 6.5 ∗ 10−17
100 5.2/10.8 ∗ 10−17 4.2/6 ∗ 10−16 3.5/2.2 ∗ 10−16 2.1 ∗ 10−16 5.8 ∗ 10−17
Tab. A.2 –
Annexe B
Les effets de rayon de giration fini
Les trajectoires cyclo¨ıdales, combinant un mouvement giratoire (de pulsation ω) et un
mouvement de translation rectiligne uniforme (de vitesse vc, la vitesse de corotation du
plasma magne´tosphe´rique), sont donne´es par le syste`me de coordonne´es suivant :
X(t) = −A ∗ sin(ω ∗ t+ φ)− VY0
ω
+ vc ∗ t+X0
Y (t) = A ∗ cos(ω ∗ t+ φ) + VX0
ω
+ Y0
Z(t) = VZ0 ∗ t+ Z0
(B.1)
avec les diffe´rents parame`tres explicite´s dans la partie 10.1 ; on fixe par ailleurs arbitrai-
rement le vecteur vitesse initial de la particule, a` t = t0, en posant VX0 = VZ0 = 0.
Le calcul de la frontie`re limitant les effets de rayon de giration fini consiste a` rechercher
les configurations remplissant les conditions suivantes (repre´sente´es sur le sche´ma B.1) :
1. la trajectoire de l’ion est tangente en M1 (a` t = t1) a` l’exobase de Titan, soit :−→
V (t1) • −−−→OM1 (avec O centre de Titan) et M1 appartient a` la coquille exosphe´rique
2. le vecteur vitesse a` t = t2 de la particule est suppose´ eˆtre dirige´ vers la position
de l’imageur pre´cise´ment, soit :
−→
V (t2) = k ∗
−−−−−→
M(t2)C (avec k > 0 et C position de
Cassini) et le point M2 (a` t = t2) doit appartenir a` la droite (dont la direction est
donne´e par la ligne de vise´e) passant par C
3. l’instant t2 doit eˆtre dans la meˆme giration que l’instant t1, soit : t2 − t1 < T (ou`
T = 2pi
ω
est la pe´riode de giration)
Le syste`me d’e´quations complet n’e´tant pas re´soluble, nous utilisons le raisonnement
suivant. Au lieu de choisir une ligne de vise´e pour en de´duire les trajectoires correspon-
dantes, nous partons d’une gamme de points de tangence a` l’exobase. En effet, un vecteur
vitesse spe´cifique correspond ne´cessairement a` un instant donne´ unique durant une tra-
jectoire ionique. Donc pour un point donne´ de l’exobase, correspondant au point M1, le
vecteur vitesse est de´fini pre´cise´ment, et l’instant t1 est solution de l’e´quation suivante :
A ∗ ω ∗ sin(ω ∗ t1 + φ) ∗ tan(φv) = vc − A ∗ ω ∗ cos(ω ∗ t1 + φ) (B.2)
203
204
Fig. B.1 – Principe des effets de rayon de giration finis avec la corotation.
ou` φv est l’angle entre le vecteur
−→
X et le vecteur vitesse a` t = t1.
Deux solutions de cette e´quation sont a` de´partager, selon le sens de´sire´ pour la tra-


































ou` E est l’e´nergie en keV, q et m la charge e´lectrique et la masse, B le champ magne´tique
et arctan 2(y, x) la fonction arctangente renvoyant un angle dans l’intervalle [−pi, pi].
Ensuite, la connaissance de l’expression de l’instant t1 ainsi que celle de la position
M(t1) de l’ion permettent, en utilisant les e´quations B.1 a` l’instant t1, d’en de´duire les
coordonne´es du point initial M0 (a` t = t0), et donc de de´terminer comple`tement la tra-
jectoire ionique correspondant au point de tangence a` l’exobase de´fini initialement.
Enfin, nous recherchons l’instant t2, remplissant les conditions 2 et 3, ou` la particule
subira une collision pour que le nouvel ENA soit finalement de´tecte´ par l’imageur. Les
coordonne´es du point M2 sont alors de´duites, et la prise en compte de nombreux points
initiaux M1 sur la coquille exosphe´rique permet d’obtenir la frontie`re des effets de rayon
de giration fini des ions parents.
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Re´sume´
Le plus gros satellite de Saturne, Titan, voit son atmosphe`re dense en azote bom-
barde´e par les ions e´nerge´tiques de la magne´tosphe`re, en raison de l’absence de champ
magne´tique intrinse`que significatif. Des re´actions d’e´change de charge entre les neutres
froids de l’exosphe`re (plus haute re´gion atmosphe´rique) et ces ions e´nerge´tiques cre´ent
alors des atomes e´nerge´tiques neutres (ENAs). L’instrument INCA (Ion and Neutral Ca-
mera), l’un des trois instruments de l’expe´rience MIMI (Magnetosphere Imaging Instru-
ment) a` bord de la sonde Cassini en orbite autour de Saturne, permet d’imager ces neutres
comme des photons et de mesurer leur flux, et fournit ainsi un diagnostic pre´cieux de l’in-
teraction entre Titan et la magne´tosphe`re kronienne.
Notre travail de the`se a consiste´, en premier lieu, a` mode´liser l’exosphe`re de Titan,
en conside´rant a` la fois des profils thermiques et non thermiques. Un mode`le de calcul de
flux d’ENAs a e´te´, en second lieu, de´veloppe´, compare´ aux observations, et enrichi par
une e´tude des processus d’absorption des ENAs. Nous avons ensuite re´alise´ une analyse
statistique des donne´es de l’expe´rience MIMI durant les traverse´es d’orbite et survols de
Titan. Enfin, une application au satellite de glace Rhe´a a permis de fournir des conditions
limites pour l’existence de son e´ventuelle exosphe`re.
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Abstract
The largest satellite of Saturn, Titan, has a nitrogen-rich atmosphere directly bombar-
ded by magnetospheric energetic ions, due to its lack of a significant intrinsic magnetic
field. Charge-exchange collisions between the cold neutrals of its exosphere (the upper
part of the atmosphere) and the energetic ions from Saturn’s magnetosphere produce
then energetic neutral atoms (ENAs). The Ion and Neutral Camera (INCA), one of the
three sensors that comprise the Magnetosphere Imaging Instrument (MIMI) on the Cas-
sini spacecraft orbiting around Saturn, images these neutrals like photons, measures their
fluxes and provides a powerful diagnostic of the interaction between Titan and the kronian
magnetosphere.
Our work during this PhD thesis was first to model the Titan exosphere, with both
thermal and non thermal profiles. An ENA flux calculation model was then developed,
compared to observations and completed with a study of the ENA absorption mechanisms.
We have also performed a statistical analysis of the MIMI data during the Titan flybys
and orbit crossings. Finally, an application on the icy satellite Rhea allowed to infer upper
limits for its eventual exosphere.
